Spectroscopie infrarouge des régions de formation stellaire et planétaire by Berne, Olivier
HAL Id: tel-02355193
https://hal.archives-ouvertes.fr/tel-02355193
Submitted on 9 Nov 2019
HAL is a multi-disciplinary open access
archive for the deposit and dissemination of sci-
entific research documents, whether they are pub-
lished or not. The documents may come from
teaching and research institutions in France or
abroad, or from public or private research centers.
L’archive ouverte pluridisciplinaire HAL, est
destinée au dépôt et à la diffusion de documents
scientifiques de niveau recherche, publiés ou non,
émanant des établissements d’enseignement et de
recherche français ou étrangers, des laboratoires
publics ou privés.
Spectroscopie infrarouge des régions de formation
stellaire et planétaire
Olivier Berne
To cite this version:
Olivier Berne. Spectroscopie infrarouge des régions de formation stellaire et planétaire. Astrophysique
galactique [astro-ph.GA]. Université Paul Sabatier (Toulouse 3), 2019. ￿tel-02355193￿
Habilitation à diriger des recherches
Spectroscopie infrarouge des régions de formation
stellaire et planétaire
Olivier Berné
Institut de Recherche en Astrophysique et Planetologie, Université de Toulouse, CNRS, CNES,
UPS, Toulouse, France
Soutenue le 10 mai 2019 devant le jury composé de :
Dr. Martin Giard Président
Dr. François Boulanger Rapporteur
Dr. Rosine Lallement Rapporteur
Dr. Bertand Lefloch Rapporteur
Dr. Christine Joblin Marraine

3Table des matières
1 Avant propos 5
2 L’astronomie infrarouge aujourd’hui 11
2.1 Le cycle cosmique de la matière vu à travers le prisme de l’astronomie IR . 11
2.2 Les régions de photodissociation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 14
2.3 Bandes aromatiques infrarouges et “hypothèse PAH” . . . . . . . . . . . . . 18
2.4 Problèmes d’astronomie infrarouge traités dans ce manuscrit . . . . . . . . 19
3 Évolution des marco-molécules carbonées sous l’effet des photons UV 23
3.1 Fullerènes dans le milieu interstellaire . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 27
3.2 Sur la formation des fullerènes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 29
4 Disques protoplanétaires 33
4.1 Propriétés physiques des disques protoplanétaires . . . . . . . . . . . . . . . 33
4.2 Photoévaporation des disques protoplanétaires . . . . . . . . . . . . . . . . . 34
5 Dynamique et (in)stabilité des régions de formation stellaire 41
5.1 À Madrid, des vagues dans les données . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 41
5.2 Instabilité de Kelvin-Helmholtz, ou comment publier dans Surf-Session . . 42
5.3 Au Japon, une description plus fine du mécanisme . . . . . . . . . . . . . . 43
5.4 Dynamique à grande échelle dans Orion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 44
6 Nouvelles méthodes pour l’analyse des données hyperspectrales 47
4 Table des matières
7 Relation sciences et société 51
7.1 “Vol de nuit pour Orion” . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 51
7.2 Marche pour les sciences . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 52
7.3 Carrières des astrophysiciens et astrophysiciennes . . . . . . . . . . . . . . . 53
8 Perspectives 55
8.1 Quels enjeux scientifiques pour JWST ? . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 55
8.2 Changement de paradigme dans le monde des PDR . . . . . . . . . . . . . . 56
8.3 Le projet Early Release Science “Radiative feedback from massive stars” . . 58
8.4 Traitement d’images multivariées de grande dimension pour l’astronomie
infrarouge . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 61
8.5 Sciences et sociétés . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 64
9 Conclusions 67
Liste des acronymes 75
Annexes 76
5Avant propos
Le choix du style pour la rédaction de cette habilitation à diriger des recherches a
été celui d’un récit personnel. Malgré tout, ce manuscrit a l’ambition de satisfaire aux
exigences de rigueur imposées dans ce type d’exercice, et le lecteur expert pourra je
l’espère y trouver les éléments qui lui permettront d’apprécier mes contributions au
domaine de l’astrophysique infrarouge.
Il est pour moi essentiel de revenir, dans cet avant-propos, sur les choix et les évé-
nements qui font que je suis en train d’écrire ce document aujourd’hui. A l’issue de
mes deux ans de classe préparatoire aux grandes écoles (période que j’aime qualifier de
“Moyen-Age de ma vie”), c’est mon intérêt pour la physique qui a guidé mon choix vers
l’école des Mines de Nantes (aujourd’hui devenue Institut Mines Télecom Atlantique),
incité par la plaquette vantant le parcours de “physique subatomique”, créé par le phy-
sicien Georges Charpak également co-fondateur de l’École. Outre l’amphithéâtre à son
nom, le prix Nobel a laissé sa marque dans l’établissement en y instaurant l’apprentis-
sage “par l’action”, inspiré de ses années passées aux États-Unis, ainsi que par le lègue
de quelques exemplaires de “chambres à brouillard”, ce type de détecteur de particules
pour lequel il reçu le prestigieux prix suédois. La formation d’ingénieur ne comportait
cependant que peu d’enseignements de physique. C’est de fait dans mes stages que je
me suis le plus formé, par l’action donc... D’abord à l’université d’Auckland en Nou-
velle Zélande en 2003, où j’ai été chargé de la création d’un prototype de détecteur de
positrons à photodiodes en séquence, pour la mesure précise de la constante d’inter-
action faible. Dit ainsi cela paraît sérieux, mais il faut réaliser qu’il s’agissait en réalité
de physique expérimentale de garage, autant dire que ce fut formateur. Mon directeur
de stage, Paul Barker, m’avait fourni en sous-main (c’est à dire en dérogeant totalement
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au règlement de sécurité de l’université qui, selon lui, aurait retardé le projet de plu-
sieurs semaines) une source radioactive de Strontium 90, émetteur Beta c’est à dire de
positrons. Pour créer mon prototype j’avais à disposition du scintillateur (un matériaux
qui émet dans le visible lorsqu’il est traversé par des particules energétiques), des tubes
photomultiplicateurs (PM, en guise de photodiodes), de l’électronique de détection en
rack (coïncidence, ampli etc.) et surtout, l’accès illimité à l’atelier de l’université pour
fabriquer des pièces. Un des aspects importants du stage consistait en effet à concevoir
des guides de lumière en plexiglass pour connecter le scientillateur aux PM. Ces guides
étaient d’abord découpés à la scie par les techniciens de l’atelier, puis il fallait leur donner
des formes complexes en les chauffant dans de l’huile à 250 degrés... Le résultat fut un
détecteur de positrons qui fonctionnait et qui ressemblait à une machine à voyager dans
le temps... Je regrette aujourd’hui d’avoir perdu les photos que j’en avait. Ce fut ensuite
en 2004 au Centre National d’Études Spatiales (CNES) que je me confrontai un peu plus
sérieusement à la recherche scientifique. Les responsables de ma formation à l’École de
Mines m’avaient mis en garde : "deux stages dans la recherche ne seront probablement
pas un bon tremplin pour intégrer le monde de l’entreprise". Accéder au monde de l’en-
treprise était loin de mes préoccupations. En réalité, mon seul objectif professionnel à
cette époque était celui de faire de la physique. Le stage au CNES consistait en l’étude
de l’effet des radiations solaires sur des “amplificateur optiques” (AO) ayant vocation
à être embarqués à bord de satellites. Le principe de ces amplificateurs est simple, un
signal de “pompe” (à une autre longueur d’onde que le signal utile) est injecté dans la
fibre qui contient un dopant (le plus souvent l’Erbium – de symbole chimique Er). Ce
signal de pompe excite les ions Er+ présents dans la fibre à un niveau supérieur, qui au
passage d’un photon du signal se désexcite en émettant, par émission stimulée, un autre
photon à la même longueur d’onde que le signal. Les AO intéressent depuis longtemps
l’industrie spatiale, pour des applications scientifiques (tel que les interféromètres lasers
pour la détection d’ondes gravitationnelles ELISA 1), ou commerciales (essentiellement
pour des applications télécoms). Cependant les AO ont un défaut : ils ne résistent pas
bien au bombardement par les particules énergétiques émises par le Soleil qui sont pré-
sentes en environnement spatial. Le but de mon stage au CNES était de proposer un
modèle qui permette d’évaluer la baisse de gain des amplificateurs optiques en fonction
du temps d’irradiation. Pour cela je me suis basé sur des mesures effectuées en labora-
toire, à l’ONERA, de l’évolution du gain des amplificateurs optiques soumis à différent
1. https ://www.elisascience.org
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flux et doses de rayonnement. J’ai développé un modèle simple d’atténuation du gain
qui a été calibré sur ces mesures, et nous avons pu l’utiliser pour extrapoler la valeur de
perte de gain en environnement spatial (et montrer que la perte de gain totale est faible).
J’ai publié mon premier article scientifique présentant ces résultats, fin 2004 (Berne et al.
2004). Cet article a reçu une cinquantaine de citations, et continue d’être cité aujourd’hui,
notamment avec l’émergence de l’intérêt de la Chine pour les technologies spatiales.
Il est certain que cette première expérience de la recherche a vraiment été pour moi
une révélation, je ne me voyais plus faire autre chose. Il faut dire que les postes promis
par les entreprises privées à cette époque me paraissent d’un ennui mortel. J’ai envoyé
ma candidature à quelques postes ouverts au CNES, sans succès. J’ai postulé, sans grande
conviction, à un poste d’attaché scientifique sur les questions nucléaires à Washinton. Le
Quai d’Orsay m’a rappelé, pour un autre poste, au consulat à Vancouvert. Je suis allé
passer les entretiens au ministère des affaires étrangères. J’y ai menti avec assurance,
prétendu être un habitué des costumes cravate et raouts internationaux, et affirmé être
prêt à partir dans une semaine si il le fallait. Les services du Ministère des Affaires
Étrangères m’ont cru sur parole, m’ont donné le job, et rappelé le lendemain pour faire
mon passeport diplomatique : je devais partir la semaine suivante. Je leur ai expliqué
que j’avais changé d’avis, et que, plutôt que de me lancer dans un carrière diplomatique,
j’allais finalement faire un DEA d’astrophysique.
Je voulais en effet continuer dans la recherche, mais à l’époque le diplôme d’ingénieur
ne suffisait pas pour commencer une thèse, il fallait dans un premier temps obtenir
un DEA (cette règle a disparu peu de temps après). J’ai donc choisi fin 2004 le DEA
d’astrophysique et sciences de l’espace de l’université de Toulouse, parce qu’il offrait
justement une option de parcours moins théorique et plus “ingénierie”, qui s’effectuait à
SUPAERO, et dans lequel je pensais (à juste titre) que je serai plus à l’aise. Les cours se
sont déroulés sans encombre, et je n’ai pas particulièrement brillé aux examens...
Pour mon stage, au printemps 2005, j’ai choisi de ne pas en sélectionner un parmi les
sujets proposés par la formation, mais de solliciter personnellement un des intervenants
du DEA, Michel Festou, directeur de recherche au Laboratoire d’Astrophysique de Tou-
louse Tarbes (LATT) pour lui demander de m’encadrer sur un sujet lié à l’exploration
du Système Solaire. A cette époque, il était impliqué dans la mission Cassini qui venait
d’atteindre Saturne. Il a accepté de m’encadrer sur un sujet concernant les mythiques
anneaux de la planète. J’ai commencé à travailler sur les images provenant de la sonde
(Fig. 1.1), à mettre au point un code pour extraire de ces images les profils de reflectance
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des anneaux, et à étudier la littérature concernant leur physique. Quelques semaines
après le début de mon stage M. Festou est tombé malade. Par la suite, il m’a appris que
le CHU de Toulouse lui avait diagnostiqué un cancer, il m’a promis de continuer à me
suivre à distance, du mieux qu’il le pourrait, si je le souhaitais, mais qu’il comprendrait
si je voulais de changer de sujet. J’ai sollicité l’avis de nombreuses personnes autour de
moi, et choisi de changer de sujet. J’ai néanmoins pu de coucher sur le papier (en réalité
mon premier fichier LaTex) le mince travail que j’avais déjà réalisé sur les anneaux de
Saturne, avec l’aide précieuse de J.-L. Prieur, chercheur au LATT, pour les envoyer à M.
Festou, qui est décédé quelques semaines plus tard.
Après mon choix de changer de sujet de stage, M. Giard, directeur de recherche au
CNRS et P. von Balmoos, professeur à l’université de Toulouse, tous deux rattachés au
Centre d’Etudes Spatiale des Rayonnements (CESR), m’ont aidé à trouver un autre enca-
drant. Ils m’ont orienté vers Christine Joblin, chercheuse au CESR (aujourd’hui directrice
de recherche, à l’IRAP), pour travailler sur les observations spectroscopiques infrarouges
du milieu interstellaire. Au printemps 2005 j’ai donc commencé à travailler sur ce sujet,
qui a traversé ensuite l’ensemble de ma carrière : lors de ce stage de DEA, puis en thèse,
de 2005 à 2008 sous la direction de Christine, lors de mes séjours post-doctoraux au
centre d’astrobiologie à Madrid dans l’équipe de J. Cernicharo en 2009, puis aux Pays-
Bas en 2010-2011 dans l’équipe de A. Tielens, à mon retour en France à l’IRAP en 2011,
et de mon recrutement au CNRS en 2012 jusqu’à aujourd’hui.
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Figure 1.1 – Vue des anneaux de Saturne obtenue par la sonde Cassini. De
gauche à droite : l’anneau D, l’anneau C, l’anneau B (le plus lumineux), la
division de Cassini (sombre au centre), et enfin l’anneau A, dans lequel on
trouve la division d’Encke (anneau sombre et fin). On aperçoit également
l’anneau F, séparé de l’anneau A par la division de Keeler. En haut à droite,
on distingue le satellite Thetys. Extrait de mon rapport de DEA effectué en
partie sous la direction de M. Festou.
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L’astronomie infrarouge aujourd’hui
Ce chapitre a pour objectif de préciser le contexte dans lequel mon travail s’est ef-
fectué. Je reviens d’abord brièvement sur l’essor de l’astronomie infrarouge et sur son
intérêt pour les études du cycle cosmique de la matière. Je détaille ensuite deux concepts
fondamentaux pour l’astronomie infrarouge et sur lesquels j’ai longuement travaillé : les
régions de photodissociation (PDR, pour l’acronyme anglais) en Sect. 2.2 et les bandes
aromatiques infrarouges et “l’hypothèse PAH” en Sect. 2.3. Je termine cette introduction
avec un court exposé des questions traitées dans ce manuscrit, et de leurs liens avec les
“grandes questions” actuelles de l’astrophysique en Sect. 2.4.
2.1 Le cycle cosmique de la matière vu à travers le prisme de
l’astronomie IR
L’astronomie infrarouge 1 (IR) a fait ses débuts dans les années 70, quand les dé-
tecteurs sont devenus suffisamment sensibles, et, surtout, quand l’accès à l’espace pour
les observations scientifiques est devenu possible. L’atmosphère de la Terre est opaque
en infrarouge, en raison des nombreux gaz à effet de serre qui y sont présents (prin-
cipalement l’eau et le CO2), et dont les bandes d’absorption rendent toute observation
astronomique impossible depuis le sol dans l’IR (hormis dans quelques étroites bandes
spectrales). Mais ce n’est qu’en 1983 qu’à eu lieu la véritable révolution de l’astronomie
IR, avec le lancement du satellite InfraRed Astronomical Satellite (IRAS). Cette sonde a,
1. Dans ce manuscrit, par souci de simplicité on considérera que la gamme infrarouge s’étend de environ
1 µm à quelques millimètres de longueur d’onde. L’infrarouge “moyen” concerne la région du spectre
dominée par les bandes aromatiques (voir Sect. 2.3), c’est à dire entre 3 et 20 µm environ.
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Figure 2.1 – Image composite du ciel infrarouge en projection Mollweide
obtenue avec le satellite IRAS. Les canaux à 25, 60 et 100 µm sont repré-
sentés en bleu, vert et rouge, respectivement. L’émission à 100 µm domine
du point de vue énergétique.
pour la première fois, permis une cartographie intégrale de la Voie Lactée, à 12, 25, 60 et
100 µm (Fig. 2.1).
Le domaine IR est particulièrement important pour étudier les objets du cycle cos-
mique de la matière (Fig. 2.2), à savoir les nuages interstellaires, proto-étoiles qui en
naissent par effondrement gravitationnel, les disques d’accrétion qui les entourent, les
protoplanètes qui se forment de ces disques, puis, plus tard dans le cycle, les étoiles
géantes de la branche asymptotique et les nébuleuses planétaires. Tous ces objets émettent
majoritairement dans les longueurs d’ondes IR, ce qui en fait donc la gamme privilégiée
pour leur étude. Les signatures spectrales dans l’IR du gaz et de la poussière donnent en
effet accès à l’ensemble des paramètres physiques et chimiques qui déterminent l’évo-
lution des objets dans ce cycle. Les progrès effectués dans la compréhension détaillée
de ces étapes ont été rendus possibles par les performances des instruments spatiaux,
IRAS mentionné ci-dessus, puis l’Infrared Space Observatory (ISO) dans les années 1990,
Spitzer dans les années 2000, et enfin Herschel, en opération jusqu’au début des an-
nées 2010. Au sol, à haute résolution angulaire dans les fenêtres atmosphériques, le Very
Large Telescope (VLT), Canada France Hawaï Telescope (CFHT), et Gemini, notamment,
on largement contribué à l’étude de ces objets. Avec le lancement à venir du James Webb
Space Telescope (JWST), dont la sensibilité et la résolution spatiale dans le domaine IR
sont inédites, nous sommes à la veille d’une nouvelle ère dans l’étude du cycle cosmique
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Figure 2.2 – Illustration du cycle cosmique de la matière. Le système stel-
laire (comme le système solaire) évolue vers la phase où l’étoile “évoluée”
éjecte ses couches externes dans le milieu interstellaire. La matière reje-
tée forme des nuages diffus, qui, sous l’effet des champs magnétiques, de
la turbulence, et de la gravité peuvent devenir localement instable, pro-
vocant un effondrement qui donne naissance à un système proto-étoile
disque d’accrétion. C’est dans ce disque que se forment les planètes.
Un nouveau système stellaire et alors crée. Crédits image : Bill Saxton,
NRAO/AUI/NSF.
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de la matière.
Mais d’où vient cette émission infrarouge ? Par quels processus physiques se forme-
t-elle ? Comment et sur quoi nous renseigne cette émission ? Je détaille ci-dessous deux
concepts ayant emergé simultanément à l’astronomie IR et qui permettent d’aider à
y répondre, à savoir les régions de photodissociation (Sect. 2.2) et “l’hypothèse PAH”
(Sect. 2.3).
2.2 Les régions de photodissociation
Les étoiles massives se forment par effondrement gravitationnel des nuages molécu-
laires. Elles ont ensuite un profond impact sur leur environnement. Les photons ultravio-
let (UV) les plus énergétiques (E>13,6 eV) qu’elles émettent, ionisent le gaz, formant une
région “HII” qui se propage à une vitesse de quelques kilomètres par seconde dans le
nuage moléculaire. A l’interface entre la région HII et le nuage moléculaire, les photons
qui ne sont pas suffisamment énergétiques pour ioniser le gaz (E<13,6 eV) et ont donc pu
traverser la région HII, irradient le gaz moléculaire. Cette irradiation a pour effet de dis-
socier les molécules et d’évaporer le nuage moléculaire. Ce sont ces régions d’interface
entre les différentes phases du milieu interstellaire que l’on appelle traditionnellement
régions de photo-dissociation (PDR, Tielens & Hollenbach 1985). Cette notion de PDR
peut néanmoins être étendue à la description des mécanismes chimiques et physiques
se produisant dans le milieu interstellaire diffus, à la surface des disques protoplané-
taires, dans les enveloppes d’étoiles des nébuleuses planétaires. Comprendre les PDR,
c’est comprendre comment se structure et évolue le milieu interstellaire des galaxies,
comment se régule la formation stellaire, comment se forment et se dissocient certaines
molécules dans l’espace, etc. L’étude des PDRs est donc fondamentale pour aborder
une multitude de problèmes en astrophysique. En outre, l’interprétation de nombreuses
observations en astronomie IR repose sur les modèles de PDR. Ceux-ci ont très large-
ment évolué depuis leur apparition dans les années 1970, néanmoins, tous les modèles
classiques ont en commun de considérer une géométrique plan-parallèle et un état sta-
tionnaire (voir cependant les récentes évolutions dans la section 8.2). La configuration
schématique est la suivante : une étoile illumine une tranche de gaz et de poussière
(Fig. 2.3) et le rayonnement pénètre dans cette tranche.
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The concept of PDR
Traditional view
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Figure 2.3 – Schéma de la structure 1D d’une région de photodissociation.
Adapté de Tielens & Hollenbach (1985).
L’intensité du rayonnement de photons cident est notée Iλ, et en général on utilise
pour l’expression du champ UV la normalisation suivante en référence à Habing (1968) :
G0 =
∫ 2066 Å
912 Å Iλdλ
5.29× 10−14erg cm−3 . (2.1)
L’intensité du champ de rayonnement UV interstellaire dans le voisinage solaire est
G0 = 1.67 (Draine 2010). Dans la PDR, le rayonnement est absorbé essentiellement par la
poussière, et l’intensité décroit en fonction de la profondeur dans le nuage, (en première
approximation, suffisante pour comprendre le concept général) selon la loi suivante :
Iλ ≈ I0λ × exp(−Cext × NH), (2.2)
où I0λ est l’intensité incidente, Cext est la section efficace de la poussière (Weingartner &
Draine 2001), et NH la densité de colonne. La densité de colonne est reliée à extinction
visuelle AV (Fig. 2.3) par NH ≈ 2.5 × 1021AV . La partie UV du rayonnement absor-
bée par la poussière est ré-émise en IR (Sect. 2.3), cette énergie est donc perdue par le
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nuage (sauf si le nuage est optiquement épais en IR, ce qui arrive dans les environne-
ment denses, tels que les tores environnant les noyaux actifs de galaxies...). Cependant,
quelques pour-cents du rayonnement UV sont absorbés indirectement par le gaz via l’ef-
fet UV photo-électrique sur les grains de poussière. Le mécanisme est le suivant : les
photons UV ionisent les grains de poussière et éjectent ainsi un électron par ionisation.
L’énergie emportée par l’électron, sous forme d’énergie cinétique est égale à la différence
entre le potentiel d’ionisation (Ei) du grain et l’énergie du photon UV (Eγ). Typiquement,
on a Ei ∼ 5 eV, et Eγ ∼ 7 eV. L’électron éjecté emporte donc 2 eV, qu’il va redistribuer
par collision aux particules du gaz. Ce mécanisme (noté chauffage PE par la suite) est
le principal processus de chauffage du gaz neutre dans le milieu interstellaire et dans
les PDR. D’autres mécanismes sont également à l’œuvre, comme le chauffage par H2
(sur ce sujet on pourra consulter Bron 2014, voir également la section 4.2), la turbulence
(voir par ex. Godard et al. 2009), ou le rayonnement cosmique (voir par ex. Bayet et al.
2011), mais dans les régions de formation stellaire et planétaire, le chauffage PE domine
largement. Le refroidissement du gaz est quant à lui dominé par l’émission dans les
raies de structure fine des atomes et ions abondants, en l’occurrence l’atome d’oxygène
O et l’ion carbone C+. La raie principale de l’oxygène, notée [OI] se situe à 63 µm, et
celle du C+, notée [CII] se situe à 158 µm. D’autres raies du gaz atomique et molécu-
laire interviennent dans le refroidissement et peuvent devenir importantes, en particulier
quand le gaz est chaud : les raies de rotation des molécules abondantes comme le CO
ou les raies de rotation de H2 (voir Joblin et al. 2018 pour le cas de la Barre d’Orion).
Le calcul du profil de température dans une PDR se fait “simplement” en égalant les
termes de chauffage (principalement PE) et de refroidissement (principalement [OI] et
[CII]), et en résolvant numériquement l’équation transcendantale qui en résulte (voir le
chapitre sur les PDR dans Tielens 2005). Les modèles PDR font cela dans les détails, et ils
incluent en plus la résolution des réactions chimiques. Un exemple des résultats obtenus
par de tels modèles, rassemblés dans Röllig et al. (2007) est présenté en Fig. 2.4. Ces
modèles permettent d’interpréter les observations des raies des PDR ([OI],[CII], CO, H2)
en provenance d’un grand nombre d’objets astrophysiques : galaxies, régions de forma-
tion d’étoiles, disques protoplanétaire, en ajustant les paramètres physique d’entrée du
modèle, profil de densité du gaz et champ de rayonnement principalement.
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PDR models
Sophisticated models which include 
detailed heating, cooling, radiative 
transfer, formation and photodissociation 
of molecules etc. are available in the 
literature. 
[Roellig et al. 2007]
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not showing the slight kink at AV,eﬀ ≈ 2...3. These deviations
do not significantly change the total column density of hydro-
gen. Hence the impact on any comparison with observational
findings is small. Nevertheless one would expect that under the
standardized benchmark conditions all codes produce very sim-
ilar results, yet we note a considerable spread in hydrogen abun-
dances for AV,eﬀ > 2. This again emphasizes how complex and
diﬃcult the numerical modeling of PDRs is. The bottom panel
in Fig. 11 shows the density profiles of C+, C, and CO. Here,
the diﬀerent codes are in good agreement. The largest spread
is visible for the C density between AV,eﬀ ≈ 3...6. The results
for C+ and CO diﬀer less. Lee96mod’s results for C+ and C
show a small oﬀset for AV,eﬀ > 6. They produce slightly higher
C abundances and lower C+ abundances in the dark cloud part.
The diﬀerent codes agree very well in the predicted depth where
most carbon is locked up in CO (AV,eﬀ ≈ 3.5...4.5). This range
improved considerably compared to the pre-benchmark predic-
tions of AV,eﬀ ≈ 3...8.
The results from models F1–F4 clearly demonstrate the
importance of the PDR code benchmarking eﬀort. The pre-
benchmark results show a significant code-dependent scatter.
Although many of these deviations have been removed during
the benchmark activity, we did not achieve identical results with
diﬀerent codes. Many uncertainties remained even in the isother-
mal case, raising the need for a deeper follow up study.
5.2. Models with variable temperature V1–V4
In the benchmark models V1–V4 the various codes were re-
quired to also solve the energy balance equations in order to
derive the temperature structure of the model clouds. This of
course introduces an additional source of variation between the
codes. The chemical rate equations strongly depend on the local
temperature, hence we expect a strong correlation between tem-
perature diﬀerences and diﬀerent chemical profiles of the model
codes. As a consequence of a diﬀering density profile of e.g.
CO and H2 we also expect diﬀerent shielding signatures. We
will restrict ourselves to just a few exemplary non-isothermal
results because a full analysis of the important non-isothermal
models goes beyond the scope of this paper. To demonstrate
the influence of a strong FUV irradiation we show results for
the benchmark model V2 with n = 103 cm−3, and χ = 105 in
Figs. 12–16. The detailed treatment of the various heating and
cooling processes diﬀers significantly from code to code. The
only initial benchmark requirements was to treat the photoelec-
tric (PE) heating according to Bakes & Tielens (1994). On one
hand, this turned out to be not strict enough to achieve a suﬃ-
cient agreement for the gas temperatures, on the other hand it
was already too strict to be easily implemented for some codes,
like Cloudy, which calculates the PE heating self-consistently
from a given dust composition. This demonstrates that there are
limits to the degree of standardization. The calculation of the
dust temperature was not standardized and varies from code to
code. Since Lee96mod only accounts for constant temperatures,
their model is not shown in the following plots. We only plot the
final, post-benchmark status.
In Fig. 12 we show the gas temperature over AV,eﬀ. The gen-
eral temperature profile is reproduced by all codes. Even so we
note considerable diﬀerences between diﬀerent codes. The de-
rived temperatures at the surface vary between 1600 and 2500 K.
For low values of AV,eﬀ the heating is dominated by PE heating
due to the high FUV irradiation, and the main cooling is pro-
vided by [OI] and [CII] emission. It is interesting, that the dom-
inant cooling line is the [OI] 63 µm line (cf. Fig. 16, left plot),
Fig. 12. Model V2 (n = 103 cm−3, χ = 105): the plot shows the post-
benchmark results for the gas temperature.
although its critical density is two orders of magnitude higher
than the local density (ncr ≈ 5 × 105 cm−3). The highest surface
temperature is calculated by Leiden, while Meudon computes
the lowest temperature. The bulk of models gives surface tem-
peratures near 1900 K. All models qualitatively reproduce the
temperature behavior at higher values of AV,eﬀ and show a min-
imum temperature of 10 K between AV,eﬀ ≈ 5...10, followed by
a subsequent rise in temperature. The only relevant heating con-
tribution at AV,eﬀ > 5 comes from cosmic ray heating, which
hardly depends on AV,eﬀ. At AV,eﬀ > 4, the dominant cooling is
by [CI] fine structure emission. This is a very eﬃcient cooling
process and the temperature reaches its minimum. At AV,eﬀ = 10
the atomic carbon density rapidly drops and CO cooling starts
to exceed the fine structure cooling (cf. abundance profiles in
Fig. 14). However, cooling by CO line emission is much less ef-
ficient, especially at these low total densities, and thus the tem-
perature increases again.
For the bulk of the cloud the heating contribution by H2 vi-
brational deexcitation is negligible compared to photoelectric
heating. Only Meijerink and Leiden predict comparable con-
tributions from both processes. Unfortunately, the exact treat-
ment of this process was not standardized and depends very
much on the detailed implementation (e.g. the two-level approx-
imation from Burton et al. (1990) or Röllig et al. (2006) vs. the
solution of the full H2 problem like in Meudon, Cloudy, and
Sternberg). Generally the heating by H2 vibrational deexcita-
tion depends on the local density and the local mean FUV in-
tensity, and should thus decrease at large values of AV,eﬀ and
dominate the heating for denser clouds.
At AV,eﬀ ≈ 2...3 we note a flattening of the temperature
curve in many models, followed by a steeper decline some-
what deeper inside the cloud. This is not the case for HTBKW,
KOSMA-τ, and Sternberg. The reason for this diﬀerence is the
[OI] 63 µm cooling, showing a steeper decline for the three codes
(Fig. 16, left plot). For very large depths, KOSMA-τ produces
slightly higher gas temperatures. This is due to the larger dust
temperature and the strongest H2 vibrational deexcitation heat-
ing at AV,eﬀ > 10.
In Fig. 13 we plot the photodissociation rate of H2 (top left),
the photoioniozation rate of C (top right), and the density of H
and H2 over AV,eﬀ (bottom). Meudon’s unshielded dissociation
rate is by a factor three larger than the median of 2.6 × 10−6 s−1,
and the Sternberg value of 3.8 × 10−6 s−1 is slightly larger for
the same reason as discussed in Sect. 5.1. The depth dependent
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Fig. 11. Model F4 (n = 105.5 cm−3, χ = 105): The upper panel shows the post-benchmark results for the H and H2 densities. The lower panel shows
the post-benchmark density profiles of C+, C, and CO. The vertical gray lines in both panels indicate the pre-to-post changes.
photo-dissociation rate. Sternberg’s slightly lower H2 abun-
dance at the edge of the cloud is consistent with the marginally
higher, unshielded H2 photo-dissociation rate, seen in the top
plot in Fig. 10. The Meijerink code shows the earliest drop
in the photo-rate, reflected by the corresponding increase in the
H2 density. The qualitatively diﬀerent H2 profile in KOSMA-τ is
most likely due to the spherical geometry in the code. Again
Sternberg produces slightly smaller H densities for high val-
ues of AV,eﬀ. Sinc Ste nberg does not consider additional re-
actions for the H/H2 balance its H density profile is the only one
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Fig. 14. Model V2 (n = 103 cm−3, χ = 105): the post-benchmark results for the densities of C+ (top left), the densities of C (top right), and the
densities of CO (bottom left) and O and O2 (bottom right).
Fig. 15. Model V2 (n = 103 cm−3, χ = 105): the plot shows the post-
benchmark surface brightnesses of the main fine-structure cooling lines:
[CII] 158 µm, [OI] 63, and 146 µm, and [CI] 610 and 370 µm.
a relatively small chemical network (48 species) but also ac-
counts for freeze-out onto grains and desorption eﬀects. It re-
lies on shielding functions for H2 and CO and does not calculate
observational line intensities up to now. Nevertheless ost of
the COSTAR results are in g od agreem nt with the other code
results for mo t f the benchmark models, demonstrating that it
correctly acc unts for the important PDR physics and chemistry.
UCL_PDR is a plan -parallel model focused on time-dependent
chemistries with freeze-out and desorption. Its main features
are fully ti e-depend nt treatmen – including tim -varying
density and radiation profiles – and its speed, which makes it
suitabl for parameter search studies where a large number of
models need to be run. It can also be coupled with the SMMOL
radiative transfer code (Rawlings & Yates 2001) for a detailed
treatment of the PDR emission properties. Lee96modwas devel-
oped from the time-dependent chemical model by Lee, Herbst,
and collaborators. It is strongly geared toward complex chem-
ical calculations and only accounts for constant temperatures,
neglecting local cooling and heating. Meijerink is a relatively
young model with special emphasis on XDRs (X-ray dominated
regions) which quickly evolved in the course of this study and
we refer to Meijerink & Spaans (2005) for a detailed review of
the current status. In the Appendix we give a tabular overview of
all main model characteristics.
6. Concluding remarks
We present the latest result in a community wide compara-
tive study among PDR model codes. PDR models are avail-
able for almost 30 years now and are established as a common
and trusted tool for the interpretation of observational data. The
PDR model experts and code-developers have long recognized
that the existing codes may deviate significantly in their results,
so that observers must not blindly use the output from one of
the codes to interpret line observations. The PDR-benchmarking
workshop was a first attempt to solve this problem by separat-
ing numerical and conceptional diﬀerences in the codes, and re-
moving ordinary bugs so that the PDR codes finally turn into a
reliable tool for the interpretation of observational data.
What’s available in the literature
Figur 2.4 – Profils de température (en haut) et abondance de H2 en fonc-
tion de la profondeur optique dans le nuage (AV), cal ulés par différents
cod s 1D de PDR, présentés dans (Röllig et al. 2007).
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2.3 Bandes aromatiques infrarouges et “hypothèse PAH”
Parmi les nombreuses découvertes de la mission spatiale IRAS mentionnée ci-dessus,
l’une concerne la détection d’un excès d’émission dans la bande à 12 µm. La présence de
cet excès avait déjà été observée, depuis le sol dans une fenêtre infrarouge, en direction
de sources très intenses, en l’occurrence des étoiles en fin de vie (Gillett et al. 1973), et
attribuée à l’émission de grains de poussière de nature chimique inconnue. La découverte
d’IRAS concerne le fait que cet excès est présent absolument partout dans la Galaxie. On
sait aujourd’hui que cet excès d’émission, cette signature dans l’infrarouge moyen, est
présente partout dans l’univers. Les observations plus récentes, en particulier dans les
années 90 avec du satellite ISO (Infrared Space Observatory), ont pu détailler la structure
spectrale de cet excès d’émission, et montrer qu’il résultait de la présence de bandes
d’émission larges avec une substructure complexe (Fig. 2.5). C’est aussi grâce à ISO que
la présence systématique de ces bandes dans les PDR (voir Sect. 2.2) a été établie : que
ce soit dans les nébuleuses planétaires, les disques protoplanétaires ou les régions de
formation stellaire, ces bandes apparaissent là où il y a des PDRs (Peeters et al. 2002).
La question associée à la présence de ces bandes est évidemment leur origine phy-
sique. À la fin des années 1970, la seule compréhension qu’on avait de ces signatures
étaient qu’elles étaient dues à des grains de poussière de nature chimique inconnue,
chauffés par les photons UV des étoiles. Au début des années 1980, les premières ex-
plication ont commencé à émerger. Une des idées fondamentales, qui a été avancée par
Kriss Sellgren (Sellgren 1984), concerne le fait que ces particules doivent être particuliè-
rement chaudes pour pouvoir émettre à 3 µm (en vertu de la loi de Wien, elles doivent
être à une température de l’ordre de 1000 K). Cela implique que leur capacité calorifique
doit être faible et donc qu’elles sont petites : de l’ordre du nanomètre ou de la dizaine
de nanomètre. Si ces particules sont si petites, alors leur section efficace d’absorption de
photon UV doit également être petite, et donc ces particules ne doivent absorber que
ponctuellement des photons (un fois par jour par exemple dans le milieu interstellaire
diffus). Ce mécanisme est appelé chauffage stochastique. C’est un phénomène hors équi-
libre dans lequel les particules sont chauffées ponctuellement à plusieurs centaines de K
et ont ensuite le temps de refroidir complètement avant de recevoir un autre photon. Res-
tait à contraindre la nature physique de ces particules. Quelques années plus tard, deux
équipes, l’une étasunienne et l’autre française ont proposé une réponse à cette question.
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Les études expérimentales effectuées par l’équipe aux USA, et théoriques effectuées en
France, s’accordaient pour dire que les bandes observées devaient être dues à l’émission
de molécules de la famille des hydrocarbures aromatique polycycliques (acronyme PAH
en anglais), constituées de cycles aromatiques (atomes de carbone arrangés en hexa-
gones) et d’hydrogène. Cette “hypothèse PAH”, qui considère la présence de grandes
molécules carbonées en phase gazeuse dans les galaxies, excitées par les photons UV
des étoiles massives, est aujourd’hui acceptée par la majeure partie de la communauté.
Néanmoins, la preuve formelle de son exactitude ne pourra être apportée qu’avec la dé-
tection d’un PAH spécifique, ce qui n’a pour le moment pas encore été possible. En effet,
les bandes infrarouges des PAH étant due aux vibrations des liaisons C-C ou C-H, et
celles-ci étant par définition présentes dans tous les PAH, ces signatures ne permettent
pas une identification individuelle. Il existe des possibilités pour identifier un PAH de
manière spécifique, soit en recherchant son émission rotationnelle (Pilleri et al. 2009) si la
molécule possède un moment dipolaire, soit en recherchant ses transitions électroniques
(Salama et al. 1996). Cependant, aucune étude n’a pour le moment été en mesure d’effec-
tuer une telle détection pour un PAH au sens strict (voir néanmoins le cas des fullerènes
Sect. 3.1).
2.4 Problèmes d’astronomie infrarouge traités dans ce manuscrit
Il est utile à ce stade, après s’être plongé dans les détails des PDR et autres bandes
aromatiques, de mettre ces concepts en perspective afin de comprendre en quoi leur uti-
lisation et leur approfondissement peuvent être utiles pour l’astrophysique. Pour cela
je tente de prendre ici une vision subjective de l’évolution du domaine dans les der-
nières années, qui, à défaut d’être exhaustive a le mérite d’être simple. L’astrophysique
moderne a pris deux directions majeures de recherche qui concernent toutes deux les
origines : d’un côté il y a l’origine de l’univers et la cosmologie, et de l’autre il y a
l’origine des planètes, et de la vie. Sur ces deux aspects, l’astronomie infrarouge a joué
dernièrement (et va jouer dans les années qui viennent) un rôle absolument majeur.
Du côté de la cosmologie, sans rentrer dans les détails, notons les travaux de re-
cherche des modes de polarisation du fond diffus cosmologique avec les missions spa-
tiales telles que Planck, ou des télescopes au sol tels que BICEP2, ou encore l’étude des
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1. INTRODUCTION
In the mid-1970s, ground-based and airborne studies revealed relatively broad emission features
in mid-infrared (mid-IR) spectra of bright HII regions, planetary nebulae (PNe), and reflection
nebulae. The opening up of the IR sky by the Infrared Space Observatory (ISO) and the Spitzer
Space Observatory has revealed the incredible richness of the mid-IR spectrum (Figure 1). Ad-
ditionally, the high sensitivity of these space-based observations has demonstrated that these IR
emission features are ubiquitous and are present in almost all objects, including HII regions, re-
flection nebulae, young stellar objects, PNe, postasymptotic giant branch (AGB) objects, nuclei
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Figure 1
(a) The mid-infrared spectra of the photodissociation region in the Orion Bar and in the planetary nebulae
NGC 7027 are dominated by a rich set of emission features. These features are labeled with the vibrational
modes of polycyclic aromatic hydrocarbon molecules at the top. Figure adapted from Peeters et al. 2002.
(b) Three spectra selected from the SINGS sample of nuclei of nearby galaxies. The measured ν Iν in units of
10−6 W m−2 sr−1 is shown as a function of rest wavelength in micrometers. Figure taken from Smith et al.
2007. Note the relative intensity variations between the CC and CH modes and among the CH out-of-plane
bending modes. The narrow features are atomic or ionic lines originating in the HII region or
photodissociation region.
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[Léger, d’Hendecourt, Défourneau, 1989]
1984/1985 proposal that mid-IR bands are due to gas phase PAHs
[Léger & Puget 1984] [Allamandola, Tielens, Barker 1985]
Polycyclic Aromatic Hydrocarbons
No specific PAH molecule identified !
Figure 2.5 – Spectre infrarouge de la Barre d’Orion, obtenu avec le satel-
lite ISO. Les bandes larges observées à 3.3, 6.2, 7.7, 8.6, 11.2 et 12.7 µm,
indiquées par les marques rouges, ont été attribuées à l’émission d’hydro-
carbures aromatiques polycycliques (PAH). Les fines raies (par ex. à 6.9,
9.0, 10.5 et 12.7 µm) marquées en gris, sont dues à l’émission des atomes
ou petites molécules du gaz. En insert : quelques structures simples de
molécules PAH (carbone en noir et hydrogène en blanc).
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galaxies de l’époque de réionisation de l’univers 2 avec le télescope spatial JWST d’ici
deux ans.
Du côté des “origines des planètes et de la vie” 3, où je me situe, c’est évidemment la
découverte des exoplanètes qui a provoqué un changement majeur en astrophysique, sa-
lué par l’attribution du prix Nobel de physique en 2019. Avec l’identification de plusieurs
milliers de ces objets, la question “seuls dans l’univers ?” a pris une nouvelle dimension.
Certains astronomes comme Sylvie Vauclair rêvent d’ailleurs de la découverte de la vie
ailleurs “de leur vivant” 4. D’autres, comme Franck Selsis, questionnent la pertinence de
cette quête, ou en tout cas la possibilité d’identifier des “bio-signatures” 5. Pour Louis
d’Hendecourt, la recherche de la vie ailleurs présente néanmoins un intérêt en soit, car,
si elle aboutit, elle permettrait d’observer une deuxième réalisation d’un système com-
plexe, la vie, et donc serait une fenêtre supplémentaire sur la compréhension de la phy-
sique, de la chimie et de la biologie 6, entre autres. C’est dans ce contexte, très général,
que s’insère mon travail, et qu’interviennent les deux concepts explicités en introduction
à savoir les PDRs et l’hypothèse PAH. Les PDRs sont intimement liées à la formation
stellaire et planétaire, pour la bonne et simple raison que ce sont les étoiles jeunes qui
produisent les photons UV qui inondent le milieu interstellaire. Autrement dit, là où il
y a des étoiles jeunes et des planètes en formation, il y a des PDRs. En ce qui concerne
l’hypothèse PAH, elle est évidemment liée à la création de la complexité chimique vers
les molécules “prébiotiques”, dans le milieu interstellaire et dans les environnements où
naissent les planètes, puisque ces PAH sont présents en fortes abondances (c’est à dire
qu’il contiennent en moyenne quelques % du carbone disponible) dans tous ces environ-
nements.
Le chapitre 3 concerne l’étude des PDR de régions de formation stellaire, du point de
vue de l’étude de l’évolution photochimique des PAH et autres espèces carbonées pré-
sentes dans le milieu interstellaire, et de leur rôle dans la physique et la chimie des PDR.
2. Après le Big-Bang, l’univers s’est refroidi et la matière baryonique qu’il contient est passée d’un état
de plasma à celui de gaz neutre, ce qui a permis au photons de se diffuser dans l’univers (ce sont les photons
du fond diffus cosmologique). Lorsque, quelques centaines millions d’années plus tard le gaz a formé les
premières étoiles, celles ci ont par leur rayonnement UV reionisé le gaz en plasma.
3. Cette expression, qui figurait dans le document de propective de l’INSU de 2010, fut un point d’appui
pour ma candidature au concours du CNRS.
4. Conférence de S. Vauclair au festival d’astronomie de Fleurance en 2006, citée de mémoire
5. F. Selsis, “Habitabilité”, conférence donnée lors de l’atelier origine des planètes à Toulouse, organisé
par C. Baruteau, O. Berné et G. Quitté. https://astplanets2016.sciencesconf.org
6. L. d’Hendecourt, atelier origine des planètes, op. cit.
22 Chapitre 2. L’astronomie infrarouge aujourd’hui
La surface des disques d’accrétion autour des étoiles jeunes, où se forment les planètes
et appelés “disques protoplanétaires” sont des PDRs, et ils sont l’objet du chapitre 4 de
ce manuscrit. A plus grande échelle, les régions de formation d’étoiles où les photons
UV des plus massives d’entre-elles irradient les nuages moléculaires qui leur ont donné
naissance, sont des PDR. Le chapitre 5 est consacré à leur étude d’un point de vue dy-
namique. J’évoque ensuite un sujet transverse à l’étude des PDR et auquel j’ai consacré
une partie de ma carrière : l’utilisation de méthodes de “machine learning” pour l’ana-
lyse des données hyperspectrales IR, en chapitre 6. Enfin, je termine ce tour d’horizon
de mes travaux dans le chapitre 7 avec quelques éléments concernant mon implication
en tant que chercheur dans la relation entre les sciences et la sociétés, à travers diverses
actions. Le chapitre 8 est consacré aux perspectives liées aux thématiques abordées dans
ce manuscrit, suivit d’une conclusion générale.
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Évolution des marco-molécules carbo-
nées sous l’effet des photons UV
C’est dans le contexte de la mission Spitzer de la NASA (Werner et al. 2004), qu’a
débuté mon stage de DEA, suivi de ma thèse, en 2005, sous la direction de Christine
Joblin. Spitzer est un satellite, lancé en 2003 et toujours partiellement en opération 1, avec
à bord un télescope de 0.85 m de diamètre et trois instruments infrarouge, notamment
un spectromètre couvrant la gamme 5-15 µm (IR moyen). Pendant mes trois années en
tant que doctorant j’ai participé à la planification des observations et à la réduction des
données de trois programmes d’observations de PDR dont Christine avait la responsabi-
lité. Je reviens ici brièvement sur ces travaux, car ils ont été à la base de ce qui a constitué
une grande partie de mon travail sur la question des PAH interstellaires.
Le premier projet sur lequel j’ai travaillé, avec l’aide précieuse de Yannick Deville
(professeur à l’université Paul Sabatier, et à l’époque affilié au LATT), a consisté à analy-
ser les données hyperspectrales (voir définition en Sect. 6) en utilisant des algorithmes de
traitement du signal dit “de séparation aveugle de sources”. En particulier, nous avons
utilisé les algorithmes de “Non-negative matrix factorization” (NMF) de Lee & Seung
(1999, 2001). Dans la communauté du “machine learning”, ce type de méthodes est ap-
pelé “méthodes de réduction de dimension”, puisqu’elles visent en effet à exprimer un
grand jeu de données de manière compacte. Dans le cas de la NMF, il s’agit d’un produit
de matrices W × H avec H matrice de spectres élémentaires et W matrice de poids. Le
problème consiste alors à minimiser l’écart quadratique entre les observations X et le
produit W × H, en imposant le nombre de lignes de H et sous contrainte de positivité
1. Seuls les instruments non-refroidis cryogéniquement sont encore en opération
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Figure 3.1 – A gauche : Spectres propres aux trois populations de grains
identifiés grâce aux méthodes de séparation aveugle de sources : VSG en
rouges, PAH neutres (PAH0) en vert et PAH ionisés positivement (PAH+)
en bleu, et leur distribution spatiale (à droite) dans la nébuleuse par ré-
flexion NGC 7023 avec le même code de couleur. A noter que sur cette
carte le rouge et le vert se combinent pour donner du jaune. L’étoile qui
illumine la région est masquée au centre de la carte.
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(tous les éléments des matrices X, W et H doivent être positifs). Appliquée aux données
Spitzer, cette méthode a permis d’identifier les spectres IR-moyen propres à trois popu-
lations de très petites particules de la famille des PAH (Fig. 3.1) : des Very Small Grains
(VSG), dont le spectre est constitué d’un continuum et de larges bandes, des PAH neutres
et des PAH ionisés positivement, dont les spectres montrent des bandes plus étroites et
pas de continuum. En étudiant la répartition spatiale de ces populations dans les PDR
j’ai pu montrer qu’elles évoluent sous l’effet du champ de rayonnement (Berné et al.
2007). Les VSG sont en effet détruits pour donner naissance aux molécules PAH libres
qui sont enfin ionisées par les photons UV. J’ai également montré par la suite (Berné et al.
2008) que c’est au moment de la transition VSG vers PAH que se produit la fluorescence
appelée émission rouge étendue (ERE) dont l’origine est incomprise. Nous avons donc
proposé en accord avec des travaux théoriques que les porteurs de cette émission sont
des dimères de PAH ce qui renforce l’idée que leurs précurseurs, les VSG, seraient des
agrégats de PAH, ou du moins que les agrégats de PAH sont un bon modèle théorique
pour expliquer les observations, comme suggéré par Rapacioli et al. (2006).
Sacha Foschino a débuté fin 2017 une thèse sous ma direction dont l’objectif est de
poursuivre et d’étendre ce travail jusque dans l’ère JWST (voir les détails concernant
cette mission en Sect. 8.1). Pour cela, Sacha a utilisé une version améliorée de la NMF
(i.e. MASS-NMF, voir Chap. 6, développée par un autre étudiant que j’ai co-encadré). Il
a appliqué MASS-NMF à un jeu de données issu du catalogue d’archives de ISO, ce qui
a permis d’extraire quatre spectres élémentaires, pour la première fois sur une gamme
spectrale comprenant la région à 3 µm, et avec une résolution spectrale de l’ordre de
200 (Figure 3.2) contre ∼ 50 précédemment. Les caractéristiques principales de trois de
ces spectres sont compatibles avec des populations chimiques dominées par des PAH
cations, des PAH neutres et des très petits grains carbonés (de type agrégats de PAH),
comme dans les analyses antérieures, mentionnées ci-dessus. Le quatrième spectre ex-
trait peut être attribué à de grands PAH ionisés (appelés PAHx), qui avaient été identifiés
par Joblin et al. (2008) dans un échantillon de nébuleuses planétaires. Néanmoins, dans
cette étude antérieure, le spectre avait été construit empiriquement, en s’inspirant de ré-
sultats théoriques. Sacha a pu extraire le spectre des PAHx de manière “aveugle”. Un
autre résultat de cette étude concerne le fait que les PAH neutres montrent des signa-
tures de liaisons aliphatiques (c’est à dire de liaisons C-H non aromatiques), comme
cela avait été suggéré par Pilleri et al. (2015). Les spectres présentés en Fig. 3.2 montrent
par ailleurs un grand nombre de détails spectroscopiques (par exemple, de nombreuses
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Figure 3.2 – Spectres élémentaires (R∼200) extraits grâce à MASS-NMF
à partir des données ISO-SWS. Les spectres sont exprimés en unités arbi-
traires, et normalisés au pic. Les lignes verticales indiquent les positions
des bandes aromatiques principales à savoir, ici, à 3.29, 6.20, 7.60, 8.60,
11.22 et 12.70 µm. En ligne pointillée, pour comparaison, les spectres élé-
mentaires précédemment obtenus par Pilleri et al. (2012) avec une résolu-
tion de l’ordre de 50 et une couverture spectrale entre 5 et 15 µm. Figure
extraite de Foschino et al. (2019), voir Annexes.
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bandes faibles), qui sont certainement liées à la diversité chimique des populations. Ce-
pendant, l’attribution précise de chacune de ces bandes reste pour le moment limitée
en raison du fort niveau de bruit des données, de la petite taille et de hétérogénéité de
l’échantillon disponible avec ISO pour cette étude. Nous avons cependant bon espoir
qu’en appliquant cette méthode sur les grands jeux de données à venir avec le JWST, il
sera possible de raffiner cette analyse et d’obtenir des informations plus précises sur les
propriétés des populations de PAH dans les PDRs (voir notamment le Chap. 8). L’article
présentant ces résultats a été accepté pour publication dans Astronomy and Astrophysics,
et il est reproduit en Annexe 1 de ce manuscrit.
3.1 Fullerènes dans le milieu interstellaire
L’identification des fullerènes C60 et C+60 dans l’espace est un événement qui a mar-
qué l’astrophysique ces dernières années. En 2010, Cami et al. (2010) et Sellgren et al.
(2010) ont identifié les bandes infrarouges du C60, une molécule constituée exclusive-
ment d’atomes de carbone arrangés dans une structure en forme de ballon de football
(Fig. 3.3). La structure très particulière de cette molécule fait que son spectre vibrationnel
(infrarouge) se distingue nettement de celui des PAH, ce qui a permis cette identification
spécifique, dans une nébuleuse par réflexion pour Sellgren et al. (2010) et dans l’enve-
loppe d’une étoile évoluée pour Cami et al. (2010). En 2012, peu après mon recrutement
au CNRS, j’ai observé dans les données d’archives spectroscopiques de la nébuleuse NGC
7023, la présence de 2 bandes IR correspondant aux positions des bandes principales du
cation C+60, observées en laboratoire à 6.4 et 7.1 µm (Kern et al. 2013). En réalité, j’avais
déjà observé ces bandes en 2005, lors de mon stage, et j’avais déjà pensé à cette inter-
prétation... mais à l’époque le C60 neutre n’était pas détecté, et donc nous n’avions pas
approfondi cette idée. L’identification de C60 par Sellgren dans NGC 7023 était donc l’oc-
casion de rouvrir ce dossier. Avec Christine Joblin, nous avons donc commencé à réfléchir
à un moyen de renforcer cette potentielle identification de C+60. Nous avons alors travaillé
avec Giacomo Mulas de l’Observatoire de Cagliari en Sardaigne, qui a été en mesure de
nous fournir un spectre théorique du C+60 obtenu par des calculs de chimie quantiques.
À l’aide de ce spectre théorique, nous avons identifié deux bandes supplémentaires dans
les observations. Au total, quatre des cinq bandes les plus intenses du C+60 ont pu être
identifiées (Fig. 3.4), la cinquième (à 8.6 µm) étant indétectable en raison de la présence
d’une bande très intense des PAH à cette position. Nous avons publié début 2013 ces
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Fullerenes
14
The existence of large gas phase carbon molecules
lines that are characteristic for the low-density
gas environment of PNe. The infrared continuum
is due to emission from circumstellar dust. For
carbon-rich environments, this dust is typically
amorphous carbon, which results in a featureless
continuum. Other common dust components re-
veal their presence through emission bands.
The spectra of most carbon-rich PNe are gen-
erally dominated by strong emission features due
to PAHs. These features are completely absent in
the spectrum of Tc 1. In addition, there is no trace
of even the simplest H-containing molecules
(such as HCN and C2H2) that are often observed
in carbon-rich proto-PNe. The Spitzer IRS spectrum
does show a few weak hydrogen recombination
lines, but these most likely originate from the
halo material farther out, where Ha emission is
also observed. Instead, the spectrum is dominated
by the prominent C60 bands at 7.0 (20), 8.5, 17.4,
and 18.9 mm, and furthermore exhibits weaker
features that are due to C70 (Fig. 1).
Emission processes result in band intensities
that are proportional to the Einstein A coefficients
for spontaneous emission and to the population of
the excited states. We scaled the experimentally
obtained relative absorption coefficients for the
C60 bands (1, 0.48, 0.45, and 0.378 for the bands at
18.9, 17.4, 8.5, and 7.0mm, respectively) (21, 22) to
absolute values by adopting a value of 25 km/mol
for the band at 8.5 mm (23) and converted them
to Einstein A coefficients. Using these, we cal-
culated the population distribution over the ex-
cited vibrational states from the total emitted power
in each of the C60 bands and found them to be
consistent with thermal emission, in which case
they are fully determined by a single parameter—
the excitation temperature—which we derived to
be ~330 K (19). The relative intensities of the in-
frared C60 bands in Tc 1 thus match what is ex-
pected for thermal emission at 330 K when using
experimentally obtained absorption coefficients.
It is well established from laboratory experi-
ments that the peak wavelengths and bandwidths
are temperature-dependent (24). The peak wave-
lengths in Tc 1 agree, within uncertainty, with
those found in laboratory experiments obtained at
temperatures comparable to our derived excita-
tion temperature (19, 25). We measured widths
(full width at half maximum) of ~10 cm−1 for the
bands at 18.9 and 17.4 mm, which agrees with
laboratory results (24–26); the bands at 7.0 and
8.5 mm are unresolved (19). We performed a sim-
ilar analysis for the C70 bands using appropriate
laboratory results (24, 27, 28) and obtained an
excitation temperature of ~180 K (19).
For comparison, we used the derived excita-
tion temperatures to construct thermal emission
models for both molecules (Fig. 1). The corre-
spondence between the laboratory-based emis-
sion model and the observations supports the
identification of these bands with fullerenes. The
absence of the corresponding spectral features of
fullerene cations or anions (e.g., 7.1 and 7.5 mm
for Cþ60) implies that the fullerenes are in the
neutral state. All infrared active bands of both
species are fully accounted for in Tc 1; no other
clear spectral features remain unidentified in the
spectrum (19). The environment of Tc 1 thus re-
sults in a unique dust composition, but not in a
wide variety of dust components.
Our results suggest that the emission does not
originate from free molecules in the gas phase,
but from molecular carriers attached to solid ma-
terial. With an effective temperature for the cen-
tral object of ~30,000 K, the radiation field peaks
for photon energies in the range 6 to 10 eV, which
would result in excitation temperatures of 800 to
1000 K for large gas-phase species. The much
lower temperatures derived for the fullerenes thus
imply that these species are in direct contact with
a much cooler material. In this environment, the
most likely solid material is the surface of the
abundant carbonaceous grains present in the out-
flow. These solids are in radiative equilibrium
with the stellar radiation field, and thus their
temperature is determined by the distance from
the central object. If the fullerenes are in direct
contact with this material, they must be at the
same temperature and display a thermal popula-
tion distribution over the excited vibrational states,
such as we observe in Tc 1. The difference in
temperature between C60 and C70 then implies
different spatial locations, with C60 located closer
to the illuminating source than C70. This could
happen if C70 forms from C60 as it moves out.
The presence of only neutral fullerenes is in
agreement with an origin on grain surfaces, in
which case charge effects on individual mole-
cules are unimportant. In contrast, gaseous C60
would be largely in cationic form in this environ-
ment. Some observational support for an origin
in the solid state is also provided by the broad and
generally symmetric (Gaussian) band profiles. For
gas-phase species, vibrational anharmonicities
(and possibly ro-vibrational structure) would
result in asymmetric bands. Only a small fraction
of such gaseous material could be hidden in the
observed bands. The absence of gas-phase spe-
cies is puzzling and could indicate that the
fullerenes form on (or from) the dust grains and
never fully evaporate.
On Earth, fullerenes can be synthesized by
vaporizing graphite in a hydrogen-poor atmo-
sphere that contains helium as a buffer gas. The
fullerene formation process is very efficient, and
C60 is by far the dominant and most stable spe-
cies among the large cluster population formed in
A B
Fig. 1. The Spitzer IRS spectrum of Tc 1. (A) The entire range, 5 to 37 mm. (B)
Continuum-subtracted spectrum between 5 and 23 mm, where known for-
bidden emission lines are masked (19). We fitted a cubic spline to spectral
ranges devoid of features to determine the dust continuum (red dashed line).
The broad plateau between 11 and 13 mm is attributed to emission from SiC
dust (34, 35), and the well-known broad feature longward of 23 mm is be-
lieved to be due to MgS (36). Red arrows mark the wavelengths of all infrared
active modes for C60; blue arrows denote those of the four strongest, isolated
C70 bands. The red and blue curves below the data are thermal emission
models for all infrared active bands of C60 and C70 at temperatures of 330 K
and 180 K, respectively (19). We convolved the bands with a Gaussian profile
(s = 2.55 cm−1 for all C70 bands, s = 4.5 cm
−1 for the C60 bands in the SH/LH
module, and s = 10 cm−1 for those in the SL module). Apparent weak emis-
sion bumps near 14.4, 16.2, 20.5, and 20.9 mm are artifacts. The nature of
th weak feature near 22.3 mm is unclear because it appears differently in
both nods.
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[Cami et al. Science 2010]
C60
C70
Neutral form ! + Proposed to be in the solid phase by Cami et al. while Gas phase by Sellgren et al.
Tc1 planetary nebula (evolved star)
2010 Discovery of the C60 molecule in emission in space
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Figure 1. Spitzer-IRS spectra (solid curves) of NGC 7023 (25′′ east, 4′′ north
of HD 200775; top) and NGC 2023 (29′′ west, 8′′ south of HD 37903; bottom),
obtained with the short-wavel ngth low-resolution module (SL; 5.2–10.0µm;
λ/∆λ = 60–120) and the short-wavelength high-resolution module (SH;
10.0–19.5µm; λ/∆λ= 600). We mark C60 lines at 7.04, 8.5, 17.4, and 18.9µm
(vertical lines). The strong emission feature at 8.6µm is due to PAHs. H2
emission lines fall at 9.66, 12.3, and 17.0µm.
λ/∆λ = 600). We chose nebular positions (29′′ west, 8′′ south
of HD 37903 in NGC 2023; 25′′ east, 4′′ north of HD 200775 in
NGC 7023) with a strong ratio of the 18.9µm feature relative to
the 16.4µm PAH feature. We used matched aperture extraction
in CUBISM (Smith et al. 2007b) to extract SL, LL, and SH spec-
tra in regions of overlap between these spectral modules. The
ex raction apertu e was 10.′′2×10.′′2 in NGC 2023 and 7.′′5×9.′′2
in NGC 7023.
We also r tr eve from t e Spitz r rchive a spectral
data cube for NGC 7023 with LL (PI: Joblin, pid 3512;
orkey = 0011057920). We use CUBISM to d rive spectral
images in the 16.4, 17.4, and 18.9µm features and 0–0 S(1) H2
for NGC 7023. For the spectrum of each spatial pixel, we define
a l cal continuu surrounding an emission feature or line and
subtract it before deriving the feature or line intensity.
We search for bad pixels and correct t em with CUBISM
before extracting final spectra. We subtract dedicated sky spectra
f r the 5–38µm spectra of NGC 2023 a d NGC 7023; no sky
subtraction is done for the spectral mapping.
3. RESULTS
Figu e 1 illustrates our SL and SH spectra in NGC 2023
and NGC 7023. The 17.4 and 18.9µm emission features are
prominent and coincident with C60 wavelengths.
We show the 5–9µm SL spectrum of NGC 7023 in
Figure 2. We clearly detect an emission feature at 7.04 ±
0.05µm. This fe ture is coincident, within the uncertainties,
with the wavelength of the expected C60 line. We highlight this
emission fe ture by using PAHFIT (Smith et al. 2007a) to fit the
5–9µm spectrum with a blend of PAH emission features in ad-
dition to the new emission feature at 7.04µm. The full-width at
half-maximum of the 7.04µm C60 feature is 0.096± 0.012µm,
significantly broader than our spectral resolution. We also detect
the 7.04µm C60 feature in NGC 2023. We present the C60 band
intensities in Table 1.
In our previous long-slit spectroscopic investigation of
NGC 7023 (Sellgren et al. 2007), we found that the 18.9µm
feature peaks closer to the central star than PAHs. We now illus-
trate this more clearly with the LL spectroscopic map extracted
in NGC 7023 (Figure 3). The 18.9µm emission is clearly cen-
tered on the star. By contrast, the 16.4µm PAH emission peaks
outside the region of maximum 18.9µm emission, in a layer
Figure 2. Spitzer-IRS 5–9µm spectrum of NGC 7023 (open squares), obtained
with the short-wavelength low-resolution module (SL; λ/∆λ = 60–120). We
mark C60 lines at 7.04 and 8.5µm (vertical lines). We show the individual
contributions of PAH f atures at 5.3, 5.7, 6.2, 6.4, 6.7, 7.4, 7.6, 7.8, 8.3, and
8.6µm to the spectrum, by decomposing the spectrum with PAHFIT (Smith et al.
2007a) and then overplotting the Drude profile of each feature (blue curves).
The Drude fit to the C60 feature we detect at 7.04 ± 0.05µm is highlighted
(magenta curve). The 8.5µm C60 feature is blended with the strong 8.6µm
PAH feature.
Table 1
Observeda and Calculatedb C60 Intensity Ratiosc
I7.04/I18.9 I8.5/I18.9 I17.4/I18.9
Object
NGC 7023 (λ/∆λ = 60–130) 0.82 ± 0.12 · · · 0.42 ± 0.02
NGC 7023 (λ/∆λ = 600) · · · · · · 0.33 ± 0.01
NGC 2023 (λ/∆λ = 60–130) 0.086 ± 0.004 · · · 0.47 ± 0.01
NGC 2023 (λ/∆λ = 600) . . . . . . 0.66 ± 0.01
Absorbed photon energy
5 eV 0.46–0.58 0.41–0.43 0.28–0.38
10 eV 0.76–0.94 0.57–0.59 0.28–0.38
15 eV 0.97–1.20 0.67–0.71 0.29–0.38
Notes.
a Observed intensity ratios, derived using PAHFIT (Smith et al. 2007a). We give
statistical uncertainties; systematic fitting uncertainties are 15% for the 7.04µm
intensity ratio and 30% for the 17.4µm intensity ratio. The observed 17.4µm
feature has not been corrected for PAH emission blended with it.
b Emission spectrum calculated with Monte Carlo code (Joblin et al. 2002) for
molecular cooling cascade after absorbing a stellar photon. C60 vibrational data
from Me´nendez & Page (2000), Choi et al. (2000), and Schettino et al. (2001).
c Intensities (W m−2 sr −1) normalized to the 18.9µm feature intensity.
between the star and the molecular cloud. The photodissocia-
tion front at the UV-illuminated front surface of the molecular
cloud is delineated by 0–0 S(1) H2 emission at 17.0µm.
Our previous observations (Sellgren et al. 2007) suggested
that the 17.4µm feature might be a blend of a PAH feature
and an emission feature with the same spatial distribution as
the 18.9µm feature. We now confirm that this is the case
with IRS/LL spectroscopic imaging. We show an image of
the 17.4µm emission from NGC 7023 in Figure 4, overlaid
with contours of 18.9µm and 16.4µm emission. The 17.4µm
emission clearly shows one peak on the central star, coincident
with 18.9µm C60 emission, and a second peak cospatial with
16.4µm PAH emission. Thus, there is an ISM component with
emission features at 17.4 and 18.9µm, which has a different
spatial distribution than PAHs traced by the 16.4µm feature.
Our imaging spectroscopy demonstrates the spatial separation
between regions of peak PAH emission and peak C60 emission
[Sellgren et al. ApJ. 2010]
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Figure 1. Spitzer-IRS spectra (solid curves) of NGC 7023 (25′′ east, 4′′ north
of HD 200775; top) and NGC 2023 (29′′ west, 8′′ south of HD 37903; bottom),
obtained with the short-wavelength low-resolution module (SL; 5.2–10.0µm;
λ/∆λ = 60–120) and the short-wavelength high-resolution module (SH;
10.0–19.5µm; λ/∆λ= 600). We mark C60 lines at 7.04, 8.5, 17.4, and 18.9µm
(vertical lines). The strong emission feature at 8.6µm is due to PAHs. H2
emission lines fall at 9.66, 12.3, and 17.0µm.
λ/∆λ = 600). We chose nebular positions (29′′ west, 8′′ south
of HD 37903 in NGC 2023; 25′′ east, 4′′ north of HD 200775 in
NGC 7023) with a strong ratio of the 18.9µm feat re relative to
the 16.4µm PAH feature. We used atched aperture extraction
i CUBISM (Smith et al. 2007b) to extract SL, LL, and SH spec-
tra in regions of overlap between these spectral modules. The
extraction ap rture was 10.′′2×10.′′2 i NGC 2023 and 7.′′5×9.′′2
in NGC 7023.
We also retrieve from the Spitzer archive a spectral
data cube for NGC 7023 with LL (PI: Joblin, pid 3512;
aorkey = 0011057920). We use CUBISM to derive spectral
images in the 6.4, 17.4, and 18.9µm features and 0–0 S(1) H2
for NGC 7023. For the spectrum of each spatial pix l, w define
a local continuum surrounding an emission feature or line and
su t ct it before deriving t e featu e or line intensity.
We search for bad pixels and correct them with CUBISM
before extracting final spe tr . We subtract dedicated sky spectra
for the 5–38µm spectra of NGC 2023 and NGC 7023; no sky
subtraction is d ne for the spectral mapping.
3. RESULTS
Figure 1 illustrates our SL and SH spectra in NGC 2023
and NGC 7023. The 17.4 and 18.9µm emission features are
prominent and coincident with C60 wavelengths.
We show the 5–9µm SL spectrum of NGC 7023 in
Figure 2. We clearly detect an emi sion feature at 7.04 ±
0.05µm. This feature is coincident, within the uncertainties,
with the wavelength of the expected C60 li e. We highlight this
emission feature by using PAHFIT (Smith et al. 2007a) to fit the
5–9µm s ectrum with a blend of PAH e ission fe tur s in ad-
dition to the new emission feature at 7.04µm. The full-width at
half- aximum of the 7.04µm C60 feature is 0.096± 0.012µm,
significantly broader than our spectral resolution. We also detect
the 7.04µm C60 feature in NGC 2023. We present the C60 band
intensities in Table 1.
In our previous long-slit spectroscopic investigation of
NGC 7023 (Sellgren et al. 2007), we found that the 18.9
feature peaks closer to the central star than PAHs. e now illus-
trate this more clearly with the LL spectroscopic map extracte
i NGC 7023 (Fig re 3). The 18.9µm emission is clearly cen-
tered on the star. By c trast, the 16.4µm PAH emission peaks
outside the region of maximum 18.9µm emission, in a layer
Figure 2. Spitzer-IRS 5–9µm spectrum of NGC 7023 (open squares), obtained
with the short-wavelength low-resolution module (SL; λ/∆λ = 60–120). We
mark C60 lines at 7.04 and 8.5µm (vertical lines). We show the individual
contributions of PAH features at 5.3, 5.7, 6.2, 6.4, 6.7, 7.4, 7.6, 7.8, 8.3, and
8.6µm to the spectrum, by decomposing the spectrum with PAHFIT (Smith et al.
2007a) and then overplotting the Drude profile of each feature (blue curves).
The Drude fit to the C60 feature we detect at 7.04 ± 0.05µm is highlighted
(magenta curve). The 8.5µm C60 feature is blended with the strong 8.6µm
PAH feature.
Table 1
Observeda and Calculatedb C60 Intensity Ratiosc
I7.04/I18.9 I8.5/I18.9 I17.4/I18.9
Object
NGC 7023 (λ/∆λ = 60–130) 0.82 ± 0.12 · · · 0.42 ± 0.02
NGC 7023 (λ/∆λ = 600) · · · · · · 0.33 ± 0.01
NGC 2023 (λ/∆λ = 60–130) 0.086 ± 0.004 · · · 0.47 ± 0.01
NGC 2023 (λ/∆λ = 600) . . . . . . 0.66 ± 0.01
Absorbed photon energy
5 eV 0.46–0.58 0.41–0.43 0.28–0.38
10 eV 0.76–0.94 0.57–0.59 0.28–0.38
15 eV 0.97–1.20 0.67–0.71 0.29–0.38
Notes.
a Observed intensity ratios, derived using PAHFIT (Smith et al. 2007a). We give
statistical uncertainties; systematic fitting uncertainties are 15% for the 7.04µm
intensity ratio and 30% for the 17.4µm intensity ratio. The observed 17.4µm
feature has not been corrected for PAH emission blended with it.
b Emission spectrum calculated with Monte Carlo code (Joblin et al. 2002) for
molecular cooling cascade after absorbing a stellar photon. C60 vibrational data
from Me´nendez & Page (2000), Choi et al. (2000), and Schettino et al. (2001).
c Intensities (W m−2 sr −1) normalized to the 18.9µm feature intensity.
between the star and the molecular cloud. The photodissocia-
tion front at the UV-illuminated front surface of the molecular
cloud is delineated by 0–0 S(1) H2 emission at 17.0µm.
Our previous observations (Sellgren et al. 2007) suggested
that the 17.4µm feature might be a blend of a PAH feature
and an emission feature with the same spatial distribution as
the 18.9µm feature. We now confirm that this is the case
with IRS/LL spectroscopic imaging. We show an i age of
the 17.4µm emission from NGC 7023 in Figure 4, overlaid
with contours of 18.9µm and 16.4µm emission. The 17.4µm
emission clearly shows one peak on the central star, coincident
with 18.9 C60 emission, and a second peak cospatial with
16.4µm PAH emission. Thus, there is an ISM component with
emission features at 17.4 and 18.9µm, which has a different
spatial distribution than PAHs traced by the 16.4µm f ature.
Our imaging spectrosc py d monstrates the spati l separatio
between regions of peak PAH emission and C60 emission
NGC 7023 reflection nebula (interstellar medium)
Figure 3.3 – À gauche : structure d la molécule C60, Buckminst rfullerène
(crédits Lau e Cadars). À droite : s ectre infrarouge Spitzer de la nébuleuse
planétaire TC-1 montrant les bandes d’e ission du C60 (Sellgren et al.
2010; Cami et al. 2010).
résultats dans une lettre à Astronomy and Astrophysics (Berné et al. 2013), annonçant la
détection de C+60 dans le milieu inters ellaire. En plus d la première détection de cet ion,
ce résultat était intéressant p rce qu’il démontrait la présence d’une grande molécule
carbonée, en phase gaze se (c qui n’avait pas pu être démontré p r la détection de C60
émettant ces bandes vibrationelles), émettant da ses band s vibr tionelle après avoir
été excité par le rayonnement UV. A trement dit, cett détectio renforcerait, indirec-
t ment, “l’h pothèse PAH” (S ct. 2.3). L’ident ficatio d C+60 que nous avons proposée
est néanmoins actuellement l’objet de débats dans la omm nauté (voir par exemple la
discussion dans Gerlich et al. 2018). Cela est le cas d’une part car l’utilisation des andes
vibrati n lles est toujours sujet à e possibl s c nt mi tions (voir Sect. 2.3), et d’autre
part car les quatre band s observées da s NGC 7023 n’ nt p s été vues dans d’autres
objets, malgré nos recherches et d’autres recherc es indépendantes (voir par ex mple
Strelnikov et al. (2015)).
Deux ans plus tard, la confirmation de la présence de l’ion C+60 dans le milieu in-
terstellaire a été apporté par l’équipe de John Maier, grâce à de nouvelles mesures en
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laboratoire mettant en évidence un accord quasi parfait entre les positions observées et
mesurées de deux (puis cinq) bandes diffuses interstellaires (Campbell et al. 2015). C’est
ce travail 2 qui est aujourd’hui considéré 3 par la communauté comme preuve formelle
de la présence de C+60 dans le milieu interstellaire. Ce résultat renforce la crédibilité de
l’hypothèse que nous soutenons depuis longtemps, celle de la présence de grandes mo-
lécules carbonées présentes en phase gazeuse dans le milieu interstellaire (voir Sect. 2.3),
et renforce quelque part notre détection antérieure, sans la confirmer complètement.
Nous avons ensuite cherché à identifier si les signatures en émission du C+60 (les
quatre bandes observées dans NGC 7023, Fig. 3.4) sont présentes dans le milieu diffus,
en analysant de manière détaillée les données de spectroscopie infrarouge d’archives de
la mission Spitzer. Nous n’avons pas trouvé ces bandes. Néanmoins, nous avons réussi
pour la première fois à identifier les signatures en émission du C60 dans le milieu diffus
(Berné et al. 2017). La spectroscopie profonde du milieu diffus avec les télescopes du
futur et notamment le télescope spatial James Webb (JWST, voir Sect. 8.1) et sa sensibilité
10 à 100 fois supérieure à Spitzer ouvrira la possibilité de détecter les bandes d’autres
fullerènes du milieu diffus, en particulier le C+60, le C70, ou d’autres espèces plus petites
(C20 à C58). Ces études permettront d’ouvrir une nouvelle fenêtre sur la compréhension
de la chimie du carbone dans l’univers.
3.2 Sur la formation des fullerènes
La découverte des fullerènes dans l’espace a ouvert la voie à une meilleure compré-
hension de l’évolution chimique des macromolécules carbonées dans les environnements
astrophysiques. J’ai commencé à m’intéresser à la question du lien entre PAH et fulle-
rènes lors de mon post-doc aux Pays-Bas, à l’université de Leiden, sous la direction de
Xander Tielens. Traditionnellement, les modèles considèrent que les molécules comme
les fullèrenes se forment à haute température et densité, par l’agrégation d’atomes de
carbone (modèles dits “Bottom-up”, par ex. Kroto & McKay 1988; Heath 1992; Hunter
et al. 1994; Irle et al. 2006). Dans le milieu interstellaire, ces conditions ne sont jamais
2. Travail qui ne citait pas notre détection en infrarouge, d’après John Maier, qui est venu m’en parler à
l’occasion d’une conférence, parce que l’éditeur de Nature avait demandé explicitement que la référence à
nos travaux soit enlevée, pour des questions de place... On notera que les même auteurs ont publié en 2018
un papier intitulé ”The presence of C+60 in space” (Maier & Campbell 2018), dans lequel notre détection n’est
pas mentionnée non plus.
3. Je dirais, “à juste titre”
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Berne´, Mulas, Joblin: Interstellar C+60
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Fig. 1. Left: False-color image of the NGC 7023 nebula such as the one presented in Sellgren et al. (2010), obtained from integrating diﬀerent
components in the Spitzer-IRS LL spectral cube. Red is the emission integrated in the C60 19µm band. Green is the emission of the PAH 16.4
µm band. Blue is the emission integrated in the H2 (0-0) S(0) 17.0 µm band. The white rectangles indicate the regions where the IRS-SL spectra
shown in the right panel have been extracted. The black dashed rectangle depicts the IRS-SL ﬁeld of view. The white dashed rectangle shows
the region where Sellgren et al. (2010) extracted their spectrum. Right: Spectra at positions 1 and 2 in the image. The spectrum at position 1 has
been shifted up and scaled down to allow easier comparison to the spectrum at position 2. Error bars are not shown here but are comparable to
the width of the line (see Fig. 2). The red lines indicate the four newly detected bands attributed to C+60. The DFT calculated spectrum (with scaledwavelength positions) is shown as a bar graph in blue.
Position 2 (α=21:01:37.3, δ=+68:09:55.3) is the closest position
to the star in the IRS spectral cube (7.5”, ∼ 0.015 pc from HD
200775, see Fig. 1). These two positions correspond to regions
where C60 emission is strong in the 19.0 µm band (Fig. 1). For
both positions the signal-to-noise ratio is very good and ranges
between 100 and 200.
3. Observational results
The spectra (Fig. 1) have in common that they are dominated by
bands at 6.2, 7.7, 8.6, and 11.2 µm, which are attributed to vi-
brational modes of PAH molecules (Tielens 2005). In addition
to these bands, the spectrum at position 2 shows several bands
that are absent in the rest of the nebula. These are at ∼ 6.4, 6.6,
7.0, 7.1, 8.2, and 10.5 µm (Fig. 1). These bands are seen in
several pixels of the IRS cube and well above the instrumental
errors (Fig. 2). To derive the precise parameters for these bands
we ﬁt them using Gaussian proﬁles (Fig. 1) and splines to sub-
tract the underlying emission due to the wings of PAH bands.
The positions, widths, and intensities of the bands are given in
Table 1. The 7.0 µm band has been attributed to C 60 (Sellgren
et al. 2010). The 6.6 µm band has recently been attributed to
(possible) planar C24 (Garcı´a-Herna´ndez et al. 2011). The 6.4,
7.1, 8.2, and 10.5 µm bands have not been observed or discussed
yet. Since HD 200775 is a B star, only low ionization potential
atoms should emit in ﬁne structure lines (e.g. [CII], [SIII] etc.),
and these species do not have lines in this spectral range, so we
exclude contamination by ﬁne structure lines. These four new
bands seem spatially correlated, i.e. all of them only appear in
the regions closest to the star, which suggests a common car-
rier. As shown by Sellgren et al. (2010), C60 is also found only
close to the star. Still, the four new bands only appear in the
regions that are closest to the star, while Fig. 1 demonstrates that
C60 emission is more extended. This suggests that the four new
bands are carried by a species that is a product of the photopro-
cessing of C60 , an obvious carrier being C+60. In the followingsection we provide the spectroscopic arguments that support this
observational evidence.
4. Spectroscopy of C+60
The only IR spectroscopic data of C+60 has been obtained in raregas matrices by Fulara et al. (1993) and more recently by Kern
et al. (2012). Two bands at 7.1 and 6.4µm seem deﬁnitively at-
tributed to C+60, based on these experimental studies.
Theory is another approach to obtaining spectroscopic data,
and density functional theory (DFT) in particular has been
shown to be eﬀective and accurate for calculations on neu-
tral C60 (Chase et al. 1992; Fabian 1996; Iglesias-Groth et al.
2011). However, an additional theoretical problem is that upon
ionization C60 is known to undergo Jahn–Teller (JT) distortion
(Chancey & O’Brien 1997; Bersuker 2006). Neutral C 60 has Ih
symmetry, and is a closed–shell system, and its ground elec-
tronic state is totally symmetric and nondegenerate. Upon ion-
ization, the ground electronic state of C+60, in the adiabatic ap-proximation, is ﬁve-fold degenerate and has hu symmetry. These
electronic states, degenerate at the symmetric conﬁguration, split
when the symmetry is broken, and the Jahn–Teller theorem pre-
dicts that there must be lower energy extrema, some of which
must be minima, at distorted geometries. The closeness of these
electronic states means that the adiabatic approximation may
break down in this situation. Nevertheless, standard harmonic
vibrational spectra can be computed in the adiabatic approxima-
tion around the new minima, and they will still be approximately
correct if IR–active modes have a negligible component along
the directions involved in the Jahn–Teller eﬀect. This is the case
for C+60, as discussed in Appendix A, where the reader can alsoﬁnd a more detailed description of the Jahn –Teller eﬀect and
how it aﬀects our calculations.
2
Figure 3.4 – Spectres IR-moyen de la nébuleuse NGC 7023. Position 1 : à
la surface du nuage moléculaire, Position 2 : à une position plus proche de
l’étoile massive HD 200775. Le spectre à la Position 1 a été décalé pour la
lisibilité de l figure. Les barres d’erreurs sont omp rables à l’épaisseur
du trait. Les lignes rouges indiquent les quatre nouvelles bandes que nous
avons détectées, attribuées à l’émission du C+60. Les autres bandes intenses
sont attribuées aux PAH, ou au C60 neutre pour la bande à 7.0 µm. Le
spectre théorique du C+60 calculé par une méthode de chimie quantique est
présenté en bleu, et montre un accord remarquable avec les positions des
quatre nouvelles ba des. Figure extraite de Berné et al. (2013).
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réunies. Pourtant, toujours en observant la nébuleuse NGC 7023, nous avons pu mon-
trer avec Xander Tielens que le fullerène C60 peut s’y former (Berné & Tielens 2012).
Cette découverte nous alors poussé à trouver un nouveau mécanisme pour expliquer la
formation des fullèrenes dans le milieu interstellaire. Il se trouve qu’à l’époque où je fai-
sais mon post-doc (2010-2011), les travaux sur le graphène, ce matériau constitué d’une
unique couche de carbone aromatique, étaient à leur apogée, avec notamment l’obten-
tion du prix Nobel par Geim et Novoselov en 2010 pour leurs études sur les propriétés
électroniques du graphène. Mais l’article qui a alors attiré notre attention était celui de
Chuvilin et ses collaborateurs (Chuvilin et al. 2010), dans lequel ils mettaient en évi-
dence la transformation directe d’une feuille de graphène en fullerène. En gros, d’après
les résultats de leur étude expérimentale publié dans Nature Chemistry, il était possible
de former une cage de carbone en pliant une feuille de graphène. En s’inspirant de ces
travaux nous avons élaboré le scénario suivant pour le cas astrophysique : sous l’effet
du rayonnement UV des étoiles massives, de grands PAHs sont complètement déshy-
drogénés en flocons de graphène (Fig. 3.2) ; l’irradiation se poursuit et la nano-feuille de
graphène se referme pour former une cage qui peut continuer à perde du carbone par
éjection de molécules C2 si elle est suffisamment excitée par les photons UV. Une fois
arrivée à exactement 60 atomes de carbone, la molécule est à son état le plus stable et va
y rester pendant un temps très long. Nous avons publié la preuve observationelle de la
formation du C60 dans le milieu interstellaire, ainsi que cette hypothèse pour expliquer
notre observation, dans les actes de l’Académie des Sciences de Etats-Unis (Berné & Tie-
lens 2012). Ce travail a fait l’objet de nombreuses critiques car nous n’apportions pas de
démonstration rigoureuse du mécanisme avancé, mais il a aussi suscité un grand intérêt,
dans la communauté astrophysique et chez les chimistes. C’est l’article que j’ai publié
qui reçoit chaque année le plus grand nombre de citation (au total près de 200 entre 2012
et 2019).
À mon retour en France, j’ai voulu faire face aux critiques (légitimes) formulées sur
notre article, auquel on reprochait de présenter un scénario (Fig. 3.5) certes intéressant,
voire prometteur, mais sans en apporter de preuve théorique ou expérimentale. Il y avait
deux option pour moi : réaliser une démonstration expérimentale du mécanisme de
formation, ou alors mener une étude par la modélisation photochimique. Vu mes com-
pétences nulles dans le champ expérimental, c’est la deuxième option que j’ai choisie...
Ce choix a surtout été guidé par le fait que que J. Montillaud, qui venait de finir sa
thèse sous la direction de Christine Joblin, avait justement développé avec un modèle
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O. Berne´, J. Montillaud and C. Joblin: Formation of fullerenes in the ISM
1) Dehydrogenation
2) Folding
3) Shrinking
Fig. 1. Schematic representation of the evolutionary scenario for the formation of fullerenes from PAHs under UV irradiation.
Table 1. Frequencies and oscillator strengths adopted for the electronic
transitions
λ (Å) νi (Hz) fi
C66H20
5470 5.48 × 1014 0.72
4980 6.02 × 1014 0.24
C60
4540 6.60 × 1014 0.214
3485 8.60 × 1014 1.17
2725 1.10 × 1015 2.02
2240 1.34 × 1015 1.30
full knowledge of the vibrational properties of the considered
species. For C66H20, we use the spectroscopic properties from
the Cagliari database as in Montillaud et al. (2013). For C60 ,
they are taken from Schettino et al. (2001). For dehydrogenated
PAHs C66Hn and cages, we use the DFT vibrational frequencies
of C66H20 from the Cagliari database, after removing the C-H
vibrational modes and 3 modes per missing C atom. The cooling
rates calculated with this approach for C60 are reported in Fig. 2.
Radiative cooling by hot electrons is calculated using the for-
malism described in Chupka & Klots (1997). The cooling rate is
given by:
k(T ) = (2c/a0)
∑
fi(hνi/mc2)2 exp(−hνi/kBT ) (1)
where a0 is the Bohr radius, fi and νi are the oscillator strengths
and frequencies of the electronic transitions and T is the temper-
ature of the molecule. For C66H20 and for the dehydrogenated
PAHs we use the νi and fi values for C66H20 from the Cagliari
database (Table 1). For the cages, we use the energies and oscil-
lator strengths of C60 taken from Chupka & Klots 1997, repro-
duced in Table 1. Using the microcanonical formalism described
above for the calculation of the IR cooling rates, we derived the
relation between internal energy E and temperature T for the dif-
ferent species. Using Eq. 1, this allowed us to derive the radiative
cooling rates as a function of E. For the case of C60 these rates
are shown in Fig. 2) and are in good agreement with the earlier
work models of Tomita et al. (2003).
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Fig. 2. Cooling rates for C60 as a function of the internal energy of the
molecule. The infrared emission and radiative cooling by hot electrons
are calculated following the formalism described in this paper. The
thermionic emission rates are taken from Hansen et al. (2003).
2.2.4. Photodissociation: dehydrogenation and shrinking by
loss of C2
Photodissociation is treated using the statistical approach, and
based on the inverse Laplace transform of the Arrhenius equa-
tion (see details in Montillaud et al. 2013 and references therein).
The parameters involved in this calculation are the activation en-
ergy E0, the pre-exponential factor A, and the vibrational den-
sities of states that are computed using the vibrational frequen-
cies. For PAH dehydrogenation (first step in Fig. 1), we use the
parameters given in Montillaud et al. (2013). For the shrink-
ing of cages by loss of C2 molecules (step 3 in Fig. 1), exper-
imental and theoretical results are scarce, except in the case of
C60 and C60 + for which published molecular data have a large
scatter, as noticed by Matt et al. (2001). These authors reana-
lyzed published experiments of C60 + dissociation and showed
that when using similar and consistent sets of molecular data,
most experiments lead to similar results, with a pre-exponential
factor of 5 × 1019s−1 and a dissociation energy of 10.0 ± 0.2
eV. The activation energy should be equal to the dissociation
energy if there is no barrier for the reverse reaction, i.e. C2 ad-
dition. Experimental (Laskin et al. 1997) and theoretical (Yi &
3
Figure 3.5 – Schéma du modèle d’évolution photochimique proposé pour
covertir une molécule PAH (à gauche) en fullerène C60, à droite. Figure
issue de Berné et al. (2015).
photochimique qu’il avait appliqué non pas à la formation des fullerènes mais à la dé-
hydr génation des PAHs (Montillaud et al. 2013). Avec Christine et Julien, nous avons
donc entrepris un long travail d’échange, afin d’adapter ce modèle à la formation des
fullerènes. Il a fallu pour cela identifier l’ensemble des processus clés à introduire dans
le modèle, notamment les mécanismes de relaxation des systèmes ch miques et les réac-
tions chimiques possibles. Une fois les mécanismes identifiés, il a fallu rechercher dans
la littérature les valeurs des paramètres moléculaires (taux de réaction, énergies d’acti-
vation etc.) associés. À cela, il fallait ajouter la connaissance des conditions physiques
(champ de rayonnement, densité, température du gaz) pour le cas que nous considé-
rions, à savoir la nébuleuse NGC 7023. Une fois tout ces paramètres connus, nous avons
pu démontrer grâce à ce modèle qu’il est possible de former par ce mécanisme photo-
chimique “top-down” (Fig. 3.5) des quantités de C60 comparables à ce qui est observé.
Les résultats de cette étude ont été publiés en 2015 dans le revue A&A, et ont également
suscité l’intérêt dans la communauté (il a reçu une quarantaine de citations entre 2015
et 2018)... et à nouveau la critique. En effet, nos collègues théoriciens ont démontré (Par-
neix et al. 2017) que le scénario illustré en Fig. 3.5 est peut-être un peu simpliste : leurs
calculs détaillés montrent que le “folding” peut précéder la déshydrogénation... affaire à
suivre donc, mais il semble que nos travaux permettent de faire avancer la réflexion et la
connaissance sur ce ujet : c’est le but de la recherche !
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Disques protoplanétaires
L’effondrement gravitationnel des nuages moléculaires mène à la formation d’un sys-
tème proto-étoile/disque d’accrétion. Ces disques de gaz et de poussière irradiés par leur
étoile constituent l’environnement de formation des planètes gazeuses et telluriques. Si
cette idée générale est largement acceptée par la communauté, la formation des planètes
dans les disques proto-planétaires soulève de nombreuses questions. Sans rentrer dans
les détails, disons que sur le plan théorique plusieurs scénarios sont en compétition, et
que pour tenter de déterminer lequel ou lesquels sont viables, il est nécessaire d’une part
de mieux contraindre les propriétés physiques de ces objets et d’autre part de mieux mo-
déliser leur évolution dynamique au cours du temps. J’ai travaillé sur ces deux aspects
avec l’aide de la spectroscopie infrarouge, et ces travaux sont résumés dans les sections
ci-dessous.
4.1 Propriétés physiques des disques protoplanétaires
Pendant ma thèse, je me suis intéressé aux spectres IR-moyen obtenus avec Spitzer
des disques protoplanétaires. Au delà des études traditionnelles concernant les PAH
(voir Chap. 3), c’est à dire effectuées dans des nébuleuses par réflexion, Christine Joblin
avait en effet noté qu’une direction émergente de l’astronomie infrarouge concernait les
disques, et qu’il fallait donc investir notre expertise dans le domaine des PAH pour inter-
préter les spectres de disques montrant des bandes aromatiques 1. Nous avons identifié
1. Ce qui était fort bien vu, car cela m’a permis de me positionner tôt sur ce sujet très compétitif et de
continuer à y travailler, encore aujourd’hui
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seulement 12 objets de ce type dans les archives Spitzer. Nous avons utilisé des combi-
naisons linéaires des spectre élémentaires PAH0, PAH+, PAHx, VSG discutés en Sect. 3),
pour décomposer les observations spectroscopiques de ces 12 disques. Ceci nous a per-
mis d’avoir une estimation de la fraction de chacune des populations présentes dans
ces disques. Nous avons ensuite tenté de relier ces abondances relatives aux paramètres
physiques des disques étudiés, et mis en évidence le fait que la composition en terme de
population de grains carbonés dans les disques semble essentiellement liée à l’intensité
du champ de rayonnement, et donc au type spectral de l’étoile (Berné et al. 2009). En
d’autres termes, le spectre IR-moyen des disque n’est pas vraiment lié à la structure, ou
à l’âge du disque, mais plutôt à la nature de l’étoile qui l’irradie. En particulier, nous
avons pu montrer que l’abondance des VSG décroit quand le type spectral de l’étoile est
plus chaud, i.e. que le champ de rayonnement est plus fort, et cela en accord avec ce qui
a été trouvé pour les régions de photodissociation du milieu interstellaire (Pilleri et al.
2012).
4.2 Photoévaporation des disques protoplanétaires
Lors du dernier cycle d’observation avec le télescope spatial Herschel, en 2010, j’ai
obtenu des données spectroscopiques pour trois disques appartenant à la famille des
Proplyds. Dans le cadre d’une collaboration avec les spécialistes de la modélisation des
disques (I. Kamp et S. Vicente à Groningen) et des PDR (F. Le Petit à Meudon), nous
avons lancé une étude détaillée de la “photoévaporation” dans ces objets, qui a été le
cœur du sujet de thèse de Jason Champion (thèse soutenue en octobre 2017) dont j’ai
été l’encadrant principal. Le principe de la photoévaporation est le suivant : le gaz à la
surface d’un disque protoplanétaire est chauffé par les photons de l’étoile centrale ou par
ceux d’une d’étoile massive voisine. Si le gaz devient suffisamment chaud, les particules
à la surface du disque peuvent atteindre une vitesse dépassant la vitesse de libération du
champ gravitationnel. Dans ce cas, le gaz s’échappe du disque qui perd de la masse (voir
par exemple le modèle de Gorti & Hollenbach 2008). La photoévaporation détermine la
durée de vie des disques de gaz et ainsi l’échelle de temps disponible pour la formation
des planètes géantes.
Le cas qui nous intéresse ici est celui où le gaz est chauffé par les photons UV, c’est-à-
dire par les mécanismes propres aux PDR (voir Chap. 2.2), et où ces photons UV ne sont
par fournis par l’étoile centrale du disque, mais par une étoile massive voisine. Parmi les
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disques qui correspondent à ce cas, il y a les “celèbres” Proplyds, découverts par Hubble
dans les années 90 (O’dell et al. 1993), dont l’un des plus emblématiques (HST10) est
présenté en Fig. 4.1. Malgré l’importance du mécanisme de photoévaporation, il existe
à ce jour peu d’études couplant observations et modélisation. L’objectif de la thèse de
Jason était justement de travailler et de progresser sur cette synergie entre modèles et
observations, avec pour application le cas des Proplyds, en utilisant les données Herschel.
Jason a d’abord utilisé le code PDR de Meudon (Le Petit et al. 2006) afin de contraindre
les propriétés physiques de la surface des disques et du flot de photoévaporation. Il a
donc adapté ce code PDR pour pouvoir l’appliquer à la géométrie particulière des Pro-
plyds (Fig.4.1). Il a ensuite contraint ce modèle grâce aux observations Herschel, en parti-
culier celle des raies de CO haut J (Fig. 4.1) et de [OI] et [CII], qui sont les refroidisseurs
principaux de ces environnements et donc des traceurs clés (observés pour la première
fois dans ce type d’objets grâce à Herschel). Cette analyse a permis d’extraire, pour la
première fois à partir des observations, les paramètres essentiels pour la compréhension
de la photoévaporation : densité et température à la surface du disque, régime dyna-
mique d’évaporation, taux de perte de masse et durée de vie du disque etc. Ces résultats
ont fait l’objet d’une publication dans Astronomy & Astrophysics dont J. Champion est
l’auteur principal (Champion et al. 2017), disponible en annexe.
Le deuxième aspect du travail de Jason pendant son doctorat a concerné le dévelop-
pement, en collaboration avec C. Baruteau (IRAP), d’un code hydrodynamique 1D pour
la modélisation de l’évolution de ces objets. Les modèles précédant (notamment Adams
et al. (2004); Clarke (2007) et leurs successeurs) reposaient sur un prescription, dans la-
quelle un terme source est ajouté dans l’équation d’évolution visqueuse de la densité
de surface (la colonne densité du gaz en fonction du rayon) du disque. Cela posait un
certain nombre de problèmes : la nécessité de paramétrer ce terme source de manière ad
hoc, d’une part, et d’autre part cela créait une discontinuité de la perte de masse à un
rayon caractéristique appelé rayon gravitationnel (c’est à dire le rayon dans le disque où
l’énergie cinétique des particules est égale au potentiel gravitationnel), discontinuité dont
l’existence n’est pas avérée. La solution proposée par Jason a consisté à inclure l’effet du
dépôt d’énergie par les photons UV d’une étoile massive dans le disque, directement
dans l’équation de conservation du moment cinétique, en considérant que la perte de
masse observée et due aux photons, résulte d’une augmentation de moment cinétique
du gaz dans le disque. Le mécanisme microphysique par lequel l’énergie des photons
est convertie en moment cinétique reste à élucider, mais il doit néanmoins inclure l’effet
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photo-électrique (voir Sect. 2.2). En attendant d’en avoir une description détaillée, Jason
a défini une “efficacité de couplage” Ψ, entre l’énergie des photons incident et l’énergie
cinétique angulaire du disque. Ce paramètre peut être calibré sur les observations des
disques pour lesquels une mesure du taux de perte de masse (M˙) existe, d’une part, et
pour lesquels l’information sur le flux d’énergie des photons UV (G0, voir Sect. 2.2) est
disponible, d’autre part. Pour les objets étudiés par Jason, on a typiquement Ψ ∼ 10−4.
Ce modèle permet de calculer l’évolution du profil de densité de surface d’un disque
en fonction du temps (Fig. 4.2), et donc de mesurer l’évolution de sa masse totale, et a
pour paramètres d’entrée la masse de l’étoile centrale (M∗), la masse initiale du disque
(Md), son rayon Rdisk, la viscosité du gaz α, le champ de rayonnement G0 et le facteur de
couplage Ψ. Avec ce modèle, il a pu montrer que l’évolution temporelle des Proplyds est
compatible avec les échelles de temps d’évolution des régions de formation stellaire, ce
qui avait jusque là été difficile. En effet, les taux de perte de masse (M˙) des Proplyds me-
surés directement par les observations (Henney & O’dell 1999) suggéraient des durées
de vies (en considérant que τ ≈ Md/M˙, avec Md la masse initiale du disque) très courtes
pour ces objets : de l’ordre de τ = 105 ans maximum. Les modèles détaillés montrent
que le M˙ varie en réalité beaucoup en fonction du temps, et qu’on ne peut donc pas
dériver directement la durée de vie de ces objets à partir d’une mesure instantanée de M˙
comme le faisaient Henney & O’dell (1999). Jason a ensuite effectué un modèle de syn-
thèse de population, c’est a dire qu’il a calculé l’évolution temporelle d’une population
(plusieurs centaines) de disques avec le modèle hydrodynamique ci-dessus, afin d’étu-
dier l’évolution statistique de la distribution de masse des disques (Fig. 4.2) irradiés par
une étoile massive. Il a appliqué cette étude au cas d’Orion, et pu montrer qu’en partant
d’une distribution initiale de masse des disques “plate” (voir Fig. 4.2), telle qu’observée
dans les régions où les disques ne sont pas irradiés par les étoiles massives (comme
le Taureau), cette distribution évolue de manière asymétrique en raison de la photoé-
vaporation, comme cela est effectivement observé dans Orion (Mann & Williams 2009).
L’article associée à ce travail est en cours de rédaction, et Jason a commencé en 2018 un
post-doc à Madrid dans l’équipe de J. Cernicharo, où il travaille sur le développement
d’un modèle couplant dynamique et chimie dans les étoiles évoluées.
Notre collaboration sur ce sujet se poursuit néanmoins ! En 2017, nous avions soumis
et obtenu une demande d’observation (PI J. Champion) d’un Proplyd avec ALMA afin de
continuer ces études de manière plus fine, avec des observations résolues spatialement
du vent de photoévaporation, à 0.1”. Les observations recueillies, actuellement en cours
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d’analyse, sont spectaculaires, et permettrons très certainement de révolutionner notre
compréhension des Proplyds et de la photoévaporation, en apportant des contraintes
uniques aux modèles de type PDR ou dynamiques discutés dans cette section.
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Figure 5.4: Comparison between best-fit model line integrated intensities and observed line
integrated intensities for 105-600.
Physical structure of the PDR
As an output of the model it is possible to obtain the 1D physical structure of the PDR in the
studied proplyds. Note that this structure is only limited to the PDR, i.e. the envelope and the
surface layer of the disk, and so that the extracted physical properties are not valid deeper in
the disk where much larger densities are expected and UV photons are strongly attenuated. The
1D profiles for the best model of 105-600 are shown in Fig. 5.5. If there are similarities a with
classical PDR structure (see e.g. Fig. 3.8), the change of two density medium (with but also
without a jump) have some impacts. It can be seen that the H/H2 transition, defined here as the
region where 10 to 90% of H is in H2, encompasses the envelope - disk interface (AjumpV = 0.742,
see eq. (5.6)) ranging from AV = 0.729 (inside the envelope, right before the interface) to
AV = 0.748 (inside the disk). The transition is sharp and is here located early (AV < 2), so
that the self-shielding of H2 should play an important role, as expected for such conditions (see
Sect. 3.2.2). The C+/CO transition starts inside the molecular disk, at AV = 0.742 and stops
at AV = 2.49 and is thus thicker as also expected from classical PDR studies.
The gas temperature is 285 K at the ionisation front and increases up to 650 K at AV = 0.63
(Fig. 5.5, second pannel), because of the charging e ect on photo-electric e ciency. It then
decreases to about 320 K before jumping to 1100 K at the disk surface and then slowly decreases.
Note that a smoother density profile (which we tested), rather than a jump, does not significantly
change the temperature profile except that it is slightly smoothed too. We thus choose to keep a
jump for simplicity. The initial increase inside the envelope can be attributed to an increase of
the photoelectric-e ect e ciency related to the increasing concentration of neutral grains (Fig.
5.5, third pannel). The trend is inverted just before reaching the disk (and the H/H2 transition)
where the e ciency drops. The photoelectric-e ect is by far the main heating mechanism inside
the envelope. However, at the disk surface, several heating mechanisms contribute significantly
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Figure 4.1 – Modélisation des disques protoplanétaires en évaporation
illuminés pas des étoiles massive, alias Proplyds. En haut : image Hubble
du Proplyd HST 10 dans Orion. Le disque est en bleu sombre, au centre
de l’image. L’enveloppe en forme de larme constitue le flot de photoéva-
poration qui est généré par l’irradiation UV du disque par l’étoile massive
θ1 Orionis C (non visible dans l’image). Les profils de densité, t mpéra-
ture et abondance des espèces sont calculés avec le modèle présenté da s
Champion et al. (2017), pour reproduire au mieux les intensités observés.
En bas : meilleur modèle (en bleu) obtenu pour reproduire les observa-
tions (en noir) de l’intensité des principales raies de refroidissement d’un
Proplyd dans la nébuleuse de la Carène. Figures réalisées par J. Champion.
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Figure 4.2 – Modèle d’évolution dynamique d’un disque protoplanétaire
photoévaporé par une étoile massive. En haut : Évolution de la densité
de surface (Σ) du disque (colonne densité en fonction du rayon dans le
disque) en fonction du temps, pour le cas du Proplyd HST 10 (M∗ = 0.2
M, Mdisk = 0.02 M, Rdisk = 85 AU, α = 3 10−4, G0 = 2.4 104, Ψ =
3.2 10−4). Le profil initial est en noir, et final en rouge, après 1 million
d’années. En bas : Résultat des modèles de synthèse de population utilisant
le modèle dynamique, pour les disques de Orion. À gauche, l’histogramme
initial de distribution en masse des disques, et à droite, histogramme des
masses des disques après 105 années de photoévaporation par Θ1Ori-C
dans Orion. L’asymétrie dans l’histogramme et le pic situé entre 10−2 et
10−1 M est conforme aux observations actuelles de la distribution des
masses de disques dans Orion (Mann & Williams 2009). Figure extraite de
Champion et al. (2019).
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Dynamique et (in)stabilité des régions
de formation stellaire
Ce chapitre concerne le travail que j’ai mené, et que je continue à mener, sur l’étude
des PDR du point de vue de leur dynamique. Il a débuté lors de mon séjour post-
doctoral à Madrid, sous la direction de Jose Cernicharo, et cette collaboration continue
aujourd’hui, avec le concours d’autres collègues, en Espagne et ailleurs.
5.1 À Madrid, des vagues dans les données
Partir à l’étranger pour se faire une expérience de la recherche internationale après
mon doctorat était pour moi, depuis longtemps, une évidence. J’ai choisi l’Espagne, plus
précisément Madrid, et rejoint en 2009 l’équipe de Jose (“Pepe”) Cernicharo, spécialisée
dans l’astrophysique moléculaire, qui allie les connaissances de la spectroscopie et de la
physique moléculaire dans le but d’étudier les environnements les plus opaques de notre
Galaxie : étoiles évoluées, régions de formation stellaire, nuages moléculaires, proto-
étoiles, etc. Le projet auquel j’ai été assigné concernait l’analyse d’une immense carte de 1
degré carré, avec une résolution spatiale de 10 secondes d’arc et une résolution spectrale
de 0.11 km/s, de l’émission du monoxyde de carbone (plus précisément, la transition
rotationelle J = 2 − 1 du CO) de la grande nébuleuse d’Orion. Cette carte, réalisée à
partir de nombreuses observations avec le radio-télescope de 30m de l’IRAM à Grenade
était d’une complexité unique. Il y a une telle activité dans Orion (jets provenant d’étoiles
jeunes, disques protoplanétaires, bulles de plasmas multiples, vents d’étoiles massives)
qu’il est difficile de savoir où commencer quand on se retrouve face à de telles données.
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Je me suis concentré sur un phénomène curieux observé dans cette carte : des “vagues”,
présentes dans la nébuleuse.
5.2 Instabilité de Kelvin-Helmholtz, ou comment publier dans
Surf-Session
Les “vagues” (Ripples dans la version anglaise du travail) d’Orion se trouvent à la
surface d’une PDR à l’interface entre la région HII M 42 et le nuage moléculaire OMC-1
(faisant partie de Orion A), et sont clairement visibles sur la Figure 5.1. Ce qui m’a frappé,
c’est que les données en CO montrent la présence d’un gradient de vitesse important
dans la PDR, précisément à l’endroit de ces vagues. Ce phénomène curieux n’avait ja-
mais été observé ni expliqué précédemment. Je l’ai montré à Pepe, qui m’a dit “on dirait
une sorte d’instabilité hydrodynamique”. Pour pouvoir en dire plus, il a fallu que je me
plonge dans un classique de la physique : le Chandrasekhar “Hydrodynamic and Hy-
dromagnetic stability” (Chandrasekhar 1961). Avec son aide j’ai compris que ces vagues
pouvaient être expliquées par un phénomène hydrodynamique classique : l’instabilité
de Kelvin-Helmholtz (KHI). Cette instabilité est observée par exemple quand le vent
souffle à la surface d’une étendue d’eau, formant des vaguelettes. L’analogie avec Orion
est possible : dans ce cas, c’est le “vent” des étoiles massives qui souffle sur le nuage
moléculaire, la “surface” étant précisément la PDR, c’est là que se développe l’instabilité.
Dans sa phase linéaire de croissance, l’instabilité développe prioritairement un mode
dont la longueur d’onde spatiale peut être reliée aux paramètres physiques locaux :
densité des fluides (du vent, et du nuage moléculaire), et vitesse du vent par rapport
au nuage (vitesse de cisaillement). Nous avons tenté autant que possible de relier ces
paramètres à l’aide de modèles simples (issus des résolutions des équations de l’hy-
drodynamique fournies par Chandrasekhar), et montré qu’en effet la longueur d’onde
spatiale des vagues est compatible avec les conditions physiques observées dans Orion.
Ces résultats ont fait l’objet d’une publication dans Nature (Berné et al. 2010), mais ce
dont je reste le plus fier c’est le petit article qu’a consacré le magazine Surf Session au
sujet : “des vagues de 30 milliards de mètres !” 1. De quoi faire rêver tous les surfeurs en
effet.
1. http ://www.surfsession.com/articles/autres/des-vagues-espace-586413579.html
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5.3 Au Japon, une description plus fine du mécanisme
Les lettres dans Nature sont relativement succinctes et leur format est adapté à une
première étude simple. Ici on démontrait l’existence de structures (les vagues) dans Orion
et nous proposions une explication “à la main” du phénomène. Les implications de ce
type d’instabilités sont potentiellement importantes pour comprendre comment la tur-
bulence est générée dans le milieu interstellaire, mais ce premier travail était trop su-
perficiel pour pouvoir évaluer cette idée. Pour creuser un peu plus ce concept, et pour
essayer de mieux comprendre ces vagues, je me suis tourné vers Yosuke Matsumoto,
qui est assistant professor à l’université de Chiba, près de Tokyo, spécialiste de la modé-
lisation de l’instabilité de Kelvin Helmholtz. Nous ne nous étions jamais parlés, mais je
lui ai écrit en lui expliquant la situation : “j’ai découvert avec mes collègues ces vagues
dans Orion, nous pensons que ce sont des KHI, mais notre modèle linéaire idéal, qui re-
prend Chandrasekhar est très simple et ignore le champ magnétique : pourrait-on faire
quelque chose de plus sophistiqué et plus réaliste ?”. Il m’a très vite répondu : “oui nous
pouvons faire quelque chose, mais pour cela il faudrait que je sache quels sont les pa-
ramètres physiques dans le milieu interstellaire, quelle est la densité du gaz, le champ
gravitationnel, et l’intensité du champ magnétique”. Nous avons ainsi commencé à colla-
borer par email, pendant près d’une année, jusqu’à ce que les premiers résultats arrivent.
Avec son modèle, en y introduisant les paramètres physiques de la nébuleuse d’Orion,
nous pouvions reproduire les observables : la longueur d’onde spatiale de l’instabilité,
la vitesse de phase, etc. Nous avons donc voulu publier ces résultats. Yosuke a fait une
demande à l’université de Chiba pour que je puisse venir 1 mois comme chercheur in-
vité. Je suis donc parti en juin 2011 à Chiba, et, avec Yosuke, nous avons rédigé un article
pour Astrophysical Journal Letters présentant notre étude (Berné & Matsumoto 2012). Les
résultats principaux étaient les suivants : nous avons confirmé que la KHI pouvait ex-
pliquer les observations, y compris en présence de champ magnétique (qui peut avoir
un effet d’amortissement sur l’instabilité), et nous donnions les premières estimations
d’échelles de temps pour que la KHI puisse décroître en turbulence. Ces travaux ont
ensuite servi de base à une autre étude indépendante, bien plus détaillée et incluant des
simulations numériques 3D, qui a également conclu que le modèle de Kelvin-Helmholtz
était pertinent (Hendrix et al. 2015). Yaghouti et al. (2017) ont prolongé les calculs que
nous avons proposés avec Y. Matsumoto pour inclure l’effet de la pression de radiation,
et ils ont pu montrer que les échelles de temps pour que la KHI décroisse en turbulence
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sont ainsi encore raccourcies une fois cet effet pris en compte. D’autres vagues ont été
observées dans le milieu interstellaire, ou encore à la surface des globules moléculaires
et interprétées comme étant dues aux KHI (resp. Roccatagliata et al. 2013, et Sahai et al.
2012), suite à nos travaux.
5.4 Dynamique à grande échelle dans Orion
J’ai publié en 2014 l’ensemble des données issues du travail de cartographie d’Orion
réalisée avec le télescope de 30m de l’IRAM (Berné et al. 2014), ce qui m’a ensuite conduit
à participer au projet d’A. Tielens de cartographie de la Nébuleuse avec l’observatoire
stratosphérique SOFIA. J’ai donc contribué à la planification et aux campagnes d’obser-
vation qui ont permis d’obtenir la première carte à haute résolution angulaire (10”), et
haute résolution spectrale (1 km/s) de la raie de refroidissement principale des PDRs,
l’ion C+. Cette carte de près de un degré carré (plusieurs millions de spectres) a permis
pour la première fois de cartographier avec précision la dynamique de la PDR dans le
région d’"Orion A". Cette fois l’effet du vent des étoiles massives est observable à grande
échelle, et ces données ont en particulier permis de mesurer avec précision la manière
dont l’énergie cinétique est injectée par le vent des étoiles massives dans le nuage molécu-
laire environnant. C’est la première fois que cette énergie peut être mesurée directement,
et nos résultats montrent qu’elle est considérable : Ek ∼ 5× 1048 erg. C’est certes moins
important en valeur absolue que l’énergie injectée par une Supernova (Ek ∼ 1051 erg),
mais d’une part cela se fait sur des échelles de temps beaucoup plus longues (de l’ordre
du million d’années) et d’autre part cela se produit alors que le nuage moléculaire enve-
loppe encore l’étoile massive. Les supernovae, elles, ont lieu une fois que le nuage a été
partiellement dissipé, par les vents dont il est question ici et par la pression de radiation.
L’énergie injectée par les supernovae servirait donc essentiellement à chauffer le gaz ténu
présent dans la bulle déjà créée par le vent. En résumé, l’argument développé dans l’ar-
ticle publié dans la revue Nature (Pabst et al. 2019) qui présente ces résultats, est que les
vents d’étoiles massives jouent un rôle majeur dans la structuration du milieu interstel-
laire, ce qu’on appelle communément le “feedback” en astrophysique. La caractérisation
de ce mécanisme de feedback stellaire est important à plusieurs titres, puisqu’il joue sur
le taux de formation stellaire des galaxies, et sur l’évolution cosmologique des galaxies.
Le feedback est d’ailleurs un des ingrédients majeurs dans les simulation cosmologiques
de l’évolution des galaxies. Les études effectuées sur des objets galactiques individuels
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comme Orion fournissent donc des contraintes importantes pour ces simulations. Notons
enfin que ce projet sur l’observation d’Orion avec l’observatoire stratosphérique SOFIA
a été pour moi l’occasion de contribuer à la diffusion des connaissances vers le grand
public. Je reviens sur cette expérience dans la section 7.1.
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Figure 5.1 – En haut : la nébuleuse d’Orion vue dans l’infrarouge proche,
avec le télescope VISTA, de l’ESO. Le champ de vue fait environ 0.75× 0.4◦.
La régions des “vagues” i.e. l’instabilité de Kelvin Helmholtz, est encadrée.
En bas : zoom sur la région de l’instabilité. En vert l’image infrarouge
obtenue à 8 µm avec le télescope Spitzer. En rouge, l’émission de la raie
J = 2 − 1 de la molécule de CO, à différentes vitesses, obtenue avec le
radiotélescope de 30m de l’IRAM. Figure adaptée de Berné et al. (2010).
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Nouvelles méthodes pour l’analyse des
données hyperspectrales
Depuis plus d’une dizaine d’années les observations astronomiques sont devenues
“hyperspectrales”, c’est à dire qu’elles contiennent à la fois des informations spatiales
et spectrales sous forme de “cubes” 3D. C’est le cas du satellite Herschel, de l’Atacama
Large Millimeter Array (ALMA), du JWST, et l’European-Extremely Large Telescope,
parmi d’autres. Des méthodes développées par la communauté du traitement du signal
pour l’analyse de données hyperspectrales existent, mais sont rarement appliquées en
astronomie car cela requiert une connaissance au moins partielle des deux domaines
(astro/traitement du signal). Pendant ma thèse, la collaboration entre l’équipe Univers-
Froid du CESR (aujourd’hui “Milieu Interstellaire, Cycle de la Matière et Astrochimie”,
MICMAC) et Signal Image du LATT (Y. Deville aujourd’hui Signal Images en Sciences
de l’Univers - SISU) a permis de réaliser la première analyse de données hyperspec-
trales astronomiques grâce à des méthodes de séparation aveugle de sources de type
“non-negative matrix factorization” (NMF), appliquées à cette occasion sur des données
Spitzer (voir Chap. 3).
À mon retour en France en 2011, nous avons obtenu avec Christine Joblin les don-
nées du programme temps ouvert Herschel dont elle avait la responsabilité, intitulé “Gas
dymamics at PDR edges”, dont le but était l’étude de la dynamique des nuages molé-
culaires dans les régions de formation d’étoile. L’instrument HIFI à bord de Herschel a
permis pour la première fois d’avoir des cubes de données de résolutions spatiale ET
spectrale suffisantes pour mener ce genre d’étude. Ce jeu de données et mon retour à
l’IRAP ont donc été l’occasion de relancer la collaboration entre MICMAC et SISU sur
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l’application de méthodes de séparations aveugles de sources aux données astrophy-
siques (voir Chap. 3). Dans le cadre du stage de M2 de Axel Boulais (2013) dont j’étais
responsable, nous avons développé et appliqué une nouvelle méthode, basée sur la NMF,
aux données de la raie de [CII] de la tête de cheval observée avec l’instrument HIFI. À
l’issue de son stage de M2, A. Boulais a continué en thèse (thèse soutenue en 2017) sous
la direction de Y. Deville et la mienne, avec une orientation essentiellement traitement
du signal, mais en gardant en ligne de mire des applications à l’astronomie. Axel a déve-
loppé une méthode de séparation aveugle de sources géométrique (MASS i.e. Maximum
Angle Source Separation) pour l’analyse des cubes hyperspectraux (Boulais et al. 2015).
Le principe de cette méthode géométrique, est d’identifier dans les données les couples
de vecteurs qui maximisent l’angle (ou minimisent le produit scalaire) entre eux. Son
inconvénient est que pour fonctionner, les données doivent contenir des “pixels purs”,
c’est à dire dans lesquels les spectres ne sont pas mélangés. Cette méthode est cepen-
dant particulièrement utile dans un certain nombre de cas pratique, puisqu’elle peut
être utilisée pour initialiser les algorithmes classiques de type NMF. Ces algorithmes
sont généralement initialisés avec des matrices aléatoires, ce qui pose des problèmes en
terme d’unicité de la solution. En bref, la solution trouvée par la NMF dépend de l’ini-
tialisation, et logiquement pour des initialisations aléatoires (ce qui est utilisé par défaut)
différentes, la solution trouvée varie. Une possibilité est de coupler la NMF à une analyse
Monte-Carlo et d’en sortir une solution moyenne (Berné et al. 2013) ou "plus probable"
(Boulais 2017), mais cette approche est très consommatrice en temps de calcul. Dans sa
thèse (Boulais 2017), Axel a démontré que l’initialisation des algorithmes de NMF de
Lee & Seung (1999, 2001) par MASS permet d’obtenir une solution unique équivalente
à celle fournie par le couplage NMF-Monte-Carlo, mais avec un temps de calcul très
réduit par rapport à cette approche plus ancienne. La méthode MASS-NMF a été testée
sur des données synthétiques réalistes d’un point de vue astrophysique afin d’en éva-
luer les performances (Boulais 2017), et nous avons pu démontrer quantitativement les
progrès effectués par rapport à la NMF standard. Sacha Foschino, qui a débuté sa thèse
fin 2017 sous ma direction a pu utiliser l’association de MASS-NMF avec succès dans le
cadre d’une application à des données de spectroscopie IR obtenues avec le spectromètre
ISO-SWS (voir Chap. 3). Axel a également appliqué MASS-NMF aux données réelles des
raies de [CII] observées avec HIFI pour deux PDR (NGC 7023 et la Tête de Cheval) dans
le cadre du programme Herschel “Gas dymamics at PDR edges”. Les résultats obtenus
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pour la Tête de Cheval sont présentés en Fig. 6.1. La méthode permet d’extraire les com-
posantes constituées d’un couple carte de distribution spatiale et spectre. L’interprétation
de ces composantes indique qu’un gradient de vitesse existe dans le gaz au niveau de
la PDR, probablement dû à la photoévaporation (voir les détails sur le mécanisme de
photoévaporation dans Sect. 4.2). La publication des deux articles, l’un sur la partie mé-
thode, dans la revue Astronomy & Astrophysics et l’autre sur l’application aux données
réelles, est actuellement en cours.
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Figure 6.1 – Résultats de la méthode MASS-NMF (Boulais et al. 2015) ap-
pliquée aux observations de la raie de [CII] obtenues avec HIFI à bord de
Herschel, dans la région de la crinière de la Tête de Cheval. La méthode
permet d’extraire deux composantes constituées d’un couple carte de dis-
tribution spatiale (à gauche) et spectre (à droite). Dans l’image, le nuage
moléculaire est à gauche, et l’étoile massive qui illumine la région (σ Orio-
nis) est à droite (hors champ). Les contours noirs montrent l’émission des
PAH à 8 µm observée avec l’imageur IRAC sur Spitzer. L’interprétation des
composante extraites avec MASS-NMF indique que la PDR est fortement
active dynamiquement, probablement en raison de la photoévaporation,
qui crée un décalage spectral vers le bleu (composante 1) et vers le rouge
(composante 2).
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À l’heure des “fake-news” et autre “alternative facts”, comment le chercheur doit-il
se positionner dans la société, et quelles sont ses responsabilités vis-à-vis de celle-ci ? Le
comité d’éthique du CNRS a récemment rendu un avis 1 sur cette question, dans lequel
il engage les chercheurs du CNRS à s’investir autant que possible dans la transmission
des savoirs et dans la popularisation de la démarche scientifique. Il rappelle également
ceci : “L’expertise des chercheurs est indispensable pour éclairer les controverses qui
traversent la société et ont une composante scientifique, en particulier dans le contexte
de développement de politiques publiques fondées sur des preuves scientifiques”. J’ai
consacré ces dernières années un effort important à ces aspects du métier de chercheur.
Cela a pris plusieurs formes : un travail de diffusion des connaissances (effectué avec
l’aide du service de communication du CNRS), la co-organisation de la Marche pour
les Sciences en France, et enfin la réalisation d’un travail d’enquête sur le devenir des
docteurs en astrophysique réalisé sous l’égide de la Société Française d’astronomie et
astrophysique, en tant que membre élu du conseil. Je reviens sur ces trois aspects dans
les sections suivantes.
7.1 “Vol de nuit pour Orion”
En février 2017, je suis parti observer à bord de l’observatoire stratosphérique SOFIA,
un Boeing 747 de la NASA, reconfiguré pour les observations astronomiques. Lors de
cette mission j’ai été accompagné par N. Baker, réalisateur et photographe au CNRS, afin
1. http://www4.cnrs-dir.fr/comets/IMG/pdf/avis_2018-37.pdf
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de réaliser un reportage sur cette mission. Ce projet mené en coordination avec le service
de communication du CNRS a permis plusieurs actions :
— Rédaction d’un article grand public pour la revue Carnets de Science (voir l’article
complet en Annexe)
— Participation à la vidéo “Embarquement immédiat pour les étoiles”concernant ma
mission à bord, réalisée par CNRS image 2
— La participation à plusieurs conférences grand public à Toulouse, Limoges, Perpi-
gnan et Albi
7.2 Marche pour les sciences
J’ai été avec Margaux Calon, Adrien Jeantet, Patrick Lemaire, Emmanuelle Perez et
Arnaud Saint-Martin à l’initiative de la Marche pour les sciences en France. Cet événe-
ment, destiné à promouvoir le rôle de la démarche scientifique dans les sociétés contem-
poraines a réuni plus d’un million de citoyens le 22 Avril 2017 dans plus de 500 villes
dans le monde. En France, le mouvement était soutenu par plus de quarante sociétés
savantes dont l’Académie des Sciences, par des dizaines d’universités, par les grands or-
ganismes de recherche français dont le CNRS, des personnalités du monde scientifique,
des associations d’enseignants et de diffusion des savoirs, et par de grandes associations
citoyennes. En pratique mes contributions à ce projet ont été multiples : j’ai cosigné la
tribune initiatrice dans le quotidien Le Monde (voir Annexe 4), j’ai réalisé le site web
de l’événement 3, contribué à l’organisation des marches en France, pris la responsabilité
légale des manifestations auprès des préfecture, rencontré de nombreux partenaires (pré-
sidence du CNRS, d’universités, muséum etc.) répondu à de nombreuses interviews de
la presse écrite et des médias audio-visuels, organisé la conférence de presse en amont
de l’événement au Collège de France (en présence des directions d’organismes et des
médias nationaux). L’événement lui même a rassemblé plus d’un million de personnes
dans le monde, et plus de 10 000 personnes en France, dans une dizaine de lieux parmi
lesquels : Lyon, Nantes, Brest, Orléans, Nice, La Réunion, Rennes, Bordeaux, Marseille,
Grenoble, Nancy, Clermont-Ferrand, Strasbourg et Lille.
2. https://www.lemonde.fr/cosmos/video/2017/02/17/embarquement-immediat-pour-les-etoiles_
5081430_1650695.html
3. www.marchepourlessciences.fr
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Figure 7.1 – Évolution de la part des hommes et des femmes à chaque
étape du concours CNRS en astrophysique. Significativité : χ2 : “Admis”
F vs H, with null hypothesis “Ensemble” p-value = 0.14. NB : ces données
ne concernent pas que la section 17, mais aussi probablement les section
18, 04, 01... dans la mesure où des docteurs et docteures en astrophysique
sont amenés à candidater dans de nombreuses sections.
7.3 Carrières des astrophysiciens et astrophysiciennes
La dernier aspect concernant mon implication dans la relation entre sciences et société
concerne l’étude des carrières des jeunes astrophysiciens et astrophysiciennes en France.
Pour cela, nous avons mis au point une enquête adressée aux personnes ayant obtenu
un doctorat en astrophysique dans les dix dernières années, à laquelle 312 personnes
ont répondu. Cela a permis de collecter de nombreuses données sur notre communauté,
notamment le taux de chômage dans notre discipline (5.2 % chez les femmes, 3.2 % chez
les hommes) et le taux d’emploi stable (34% chez les femmes, 41% chez les hommes).
Cela a aussi permis de croiser les variables et de montrer l’existence de biais dans les
recrutements aux concours, en particulier au CNRS (Fig. 7.1).
Ces résultats ont fait l’objet d’une présentation en session plénière au colloque de
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la SF2A 2018 4. Une stagiaire d’IUT va continuer l’analyse détaillée de ces données au
printemps 2019. Suite à ce travail, on m’a demandé de faire partie de la prospective
de l’INSU, dans le groupe H, qui concerne justement la relation entre astrophysique et
société.
4. http://sf2a.eu/semaine-sf2a/2018/presentations/S00/Berne_SF2A_2018.pdf
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Puisque qu’il est d’usage que des perspectives figurent dans ce document, j’en pré-
sente quelques unes qui me paraissent remarquables. J’évoque ici le James Webb Space
Telescope (JWST) et mon implication dans les opération scientifiques de cette mission, en
ce qui concerne l’étude du milieu interstellaire et des PDRs, et en tant que responsable
d’un des projets “early release science” (ERS). Je discute aussi les perspectives offertes
pour le traitement du signal, en particulier dans le cadre d’une nouvelle collaboration
avec l’Institut de Recherche en Informatique de Toulouse (IRIT), ainsi que mon travail
concernant la relation sciences et société à travers la création d’un regroupement des
sociétés savantes de France.
8.1 Quels enjeux scientifiques pour JWST ?
Le JWST est probablement la plus importante, et plus emblématique des missions
spatiales de la NASA, depuis le programme Apollo, ne serait-ce que par le coût engen-
dré : près de 9 milliard de dollars en 2018. Le JWST est un télescope de 6,5 m de diamètre,
associé à 4 instruments scientifiques, permettant de faire à la fois de l’imagerie et de la
spectroscopie, dans la gamme 0.6-28 µm. Jamais un télescope aussi grand n’a été lancé
dans l’espace : les dimensions du miroir primaire et des radiateurs thermiques (à peu
près aussi grand qu’un terrain de tennis) sont telles, que l’ensemble de l’observatoire a
été conçu pour être pliable, afin de tenir dans la coiffe du lanceur, une fusée Ariane 5,
qui le mettra en orbite en 2021. Le défi technologique est unique, et probablement l’un
des plus importants pour les agences spatiales impliquées : la NASA, l’Agence Spatiale
Européene (ESA) et l’agence spatiale canadienne (CSA).
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Du point de vue scientifique le JWST nous promet une révolution. Parmi les grands
piliers scientifiques sur lesquels la mission doit apporter un éclairage nouveau : la réio-
nisation et les exoplanètes. La réionisation est ce moment dans l’histoire de l’univers, il
y a 12-13 Mds d’années (z = 10− 12), où les premières étoiles se sont formées, et leurs
photons UV ont "ionisé" l’univers. On sait très peu de choses sur cette époque : sur les
(proto)-galaxies qui peuplaient l’univers, ou sur la nature des premières étoiles (dite de
population III i.e. ne contenant que de l’hydrogène et de l’hélium). Côté exoplanètes,
le JWST aura en principe la sensibilité pour observer les transits secondaires de Jupiter
chauds, permettant ainsi de caractériser l’atmosphère de ces objets. Pour ce qui concerne
l’étude du milieu interstellaire, les objectifs scientifiques sont également nombreux, mais
je vais détailler ici celui sur lequel je suis le plus actif, concernant l’étude des régions de
photodissociation, et qui se positionne dans un contexte particulier, celui d’une nouvelle
vision des PDRs.
8.2 Changement de paradigme dans le monde des PDR
La vision classique de PDR (voir Sect. 2.2) a été ces dernières années largement re-
mise en cause, notamment grâce aux nombreux travaux effectuées dans la communauté
française. En bref, nous sommes passés de la vision des PDR statiques et plan paral-
lèle, à une vision où la dynamique 1 et les structures géométriques complexes jouent
un rôle prépondérant, le tout sur des échelles spatiales petites (Fig. 8.1). Les régions de
transition marquant le passage du gaz moléculaire à atomique, et correspondant à une
augmentation brutale de la température du gaz (de quelques 10 K à plusieurs 100 K)
sont en effet d’une épaisseur de l’ordre de quelques 10−3 pc (1” dans Orion ou NGC
7023). Cette région de transition abrite une couche de gaz moléculaire chaud et dense
(n = 106 cm−3, T = 100 − 500 K) et donc à haute pression (ce qui pose la question
de sa stabilité dynamique) identifiable par plusieurs traceurs : le H2 vibrationellement
excité, OH (Goicoechea et al. 2011) et les raies de CO excité (Köhler et al. 2014; Joblin
et al. 2018). C’est aussi dans cette région que les glaces à la surface des grains sont
désorbées (Guzmán et al. 2014) et qu’est initiée une riche chimie du carbone mêlant
destruction des très petits grains carbonés (Pilleri et al. 2015) et formation des PAH et
d’hydrocarbures simples (Pilleri et al. 2013; Cuadrado et al. 2015; Guzmán et al. 2015).
C’est aussi dans cette région de transition que la formation de H2 sur les grains ayant
1. On pourrait parler d’une révolution galiléene : E pur si muove
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Figure 8.1 – Une vision récente des régions de photodissociation (PDR).
a) Vue multi longueur d’onde de la Galaxie M81 : émission UV traçant
les étoiles massives (bleu), lumière visible traçant les régions HII (vert), et
émission des PAH (en rouge), traçant les PDRs. b) Schéma d’une région
de formation d’étoiles massives. c) Zoom sur une des PDR de cette région
de formation stellaire, montrant la zone de transition complexe entre le
nuage moléculaire, le front de dissociation, le front d’ionisation et le flot
de gaz dans la région ionisée. L’image ALMA du gaz moléculaire dans la
barre d’Orion à une résolution de 1” est insérée dans la partie en bas à
droite de l’image. Le graphique montre la structure modélisée d’une PDR.
L’échelle typique d’absorption des photons UV est de l’ordre de quelques
secondes d’arc pour les région de formation d’étoiles massives les plus
proches. Les résolutions angulaires de ISO-SWS, Spitzer-IRS et JWST-MIRI
sont indiquées. Figure réalisée par la collaboration du programme ERS
“Radiative feedback from massive stars”.
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des températures élevées est observée (Habart et al. 2004, 2011) et expliquée par les mé-
canismes Eley-Rideal et Langmuir-Hinshelwood (Le Bourlot et al. 2012; Bron 2014). En
2016, Goicoechea et al. ont pu obtenir une image détaillée de cette région de transition
avec ALMA (Fig. 8.2) montrant sa complexité géométrique et sa forte activité dynamique,
qui a conduit à la dérivation d’un nouveau modèle de PDR incluant la dynamique (Bron
et al. 2018). Ce premier pas doit désormais être complété par des observations dans l’IR
moyen, qui donnent accès à un grand nombre des traceurs clés pour la compréhension
des mécanismes fondamentaux à l’œuvre dans ces régions : en particulier l’émission des
PAH, VSG et de H2. Ce type d’observations reste pour le moment limité par la résolu-
tion angulaire des spectro-imageurs IR-moyen spatiaux (>2”), supérieure à la taille de
ces zones de transition (typiquement <1”, Fig. 8.1). Mais le télescope spatial James Webb,
permettra de résoudre spatialement pour la première fois l’émission de ces traceurs clés
dans ces frontières physicochimiques au sein des PDR (Fig. 8.1). Le JWST constituera
dès 2021 (date prévue de début des opérations scientifiques) une opportunité unique de
caractériser au mieux, grâce aux compétences acquises avec ISO et Spitzer, les processus
physico-chimiques dans ces frontières au sein des PDR, en synergie avec les autres instru-
ments à haute résolution angulaire, en particulier ALMA/NOEMA qui donnent accès à
la dynamique du gaz et à la structure et intensité des champs magnétiques. Ce travail est
non seulement fondamental pour l’étude du milieu interstellaire mais il sera également
essentiel à l’interprétation des observations de PDR où ces frontières physico-chimiques
ne pourront pas être résolues : galaxies à sursaut de formation d’étoiles, surface des
disques protoplanétaires, nébuleuse planétaires etc.
8.3 Le projet Early Release Science “Radiative feedback from
massive stars”
Dans le but d’étudier les PDR avec le JWST, j’ai participé activement à l’élaboration
d’un projet d’observations “Early Release Science” (ERS). Que sont ces ERS ? Rappelons
tout d’abord que le projet JWST est l’un des plus ambitieux de l’histoire spatiale, et à
ce titre l’un des plus coûteux. Les attentes en terme de retour scientifique sont donc
immenses, et la NASA a demandé au conseil scientifique du JWST 2 de réfléchir aux
moyens de maximiser ce retour scientifique. L’une de propositions du comité, ensuite
2. https://jwst.stsci.edu/about-jwst/history/jwst-advisory-committee-jstac
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validé par la NASA, a été la mise en place de projets phares en début de mission intitu-
lés "Early Release Science (ERS) programs". L’objectif de ces programmes d’observations
qui se partageront 500 heures de télescope dans les 3 premiers mois de la mission scien-
tifique, est de fournir rapidement des données à la communauté en couvrant l’ensemble
des thèmes scientifiques clés de l’astrophysique moderne. C’est aussi une manière de
démontrer les possibilités offertes par l’observatoire à la communauté internationale. 13
projets ont été sélectionnés après un appel à projet international ayant reçu plus de 100
réponses, dont celui que je porte avec E. Habart à l’IAS et Els Peeters de l’Université
d’Ontario Occidental, intitulé “Radiative feedback from massive stars” 3. Ce projet ras-
semble près de 150 scientifiques dans 19 pays, et il a pour but d’obtenir les premières
mosaïques de spectro-imagerie, ainsi que les premières images grand champ du milieu
interstellaire avec le JWST. Le projet est d’observer la PDR de la Barre d’Orion (Fig. 8.2)
en utilisant 3 des instruments du JWST :
— l’imageur NIRCam dans la gamme 1-5 µm pour obtenir des images grand champ
dans des bandes des PAH et dans les raies du gaz moléculaire et ionisé,
— le spectromètre NIRSpec, dans la gamme 1-5 µm, en mode intégrale de champ
avec une résolution de ∼ 3000, pour obtenir une mosaïque de cubes le long d’une
coupe à travers la Barre,
— le spectromètre et l’imageur MIRI, dans la gamme 5-28 µm pour obtenir une
mosaïque de cubes spectraux à travers la Barre ainsi que des images grand champ
dans les filtres à large bande pour détecter l’émission des PAH, VSG et des grains
à l’équilibre thermique.
Ces données vont permettre une première étude détaillée de la structure d’une ré-
gion de photodissociation. A cela, il faut ajouter les études qui concerneront les Proplyds
qui seront également observés dans le cadre de ce programme. Les données obtenues
seront publiques immédiatement, ce qui permettra à l’ensemble de la communauté de
les utiliser, avec le soutien des membres du projet ERS. Nous avons également la res-
ponsabilité de fournir des outils permettant une analyse facilitée de ces données : les
“science enabling products”. Nous espérons que les retombées scientifiques pour la com-
munauté engagée dans l’étude des PDR, seront importantes et permettront de maintenir
la dynamique dans ce champ d’étude associant observations aux études théoriques et
expérimentales.
3. www.jwst-ism.org
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Figure 8.2 – À gauche : image multi-longueur d’onde de la région de pho-
todissociation de la Barre d’Orion. À droite : simulation de spectres JWST
pour l’instrument MIRI en mode IFU. Les modèles ont été réalisés avec les
codes CLOUDY Ferland et al. (2013), DUSTEM Compiègne et al. (2011),
PAHTAT Pilleri et al. (2013), et le code PDR de Meudon Le Petit et al.
(2006).
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8.4 Traitement d’images multivariées de grande dimension pour
l’astronomie infrarouge
Comme nous l’avons vu en section précédente, les instruments du JWST permettront
d’une part d’effectuer de l’imagerie multi-spectrale à grand champ de vue (typiquement
quelques arcmin2, dans une série de filtres à bandes larges ou étroites), et d’autre part
de réaliser des images hyperspectrales (i.e. à haute résolution spectrale, plus de 10 000
canaux) sur des petits champs de vue (typiquement quelques arcsec2). La combinaison
des images fournies par le JWST ouvre la porte à une cartographie à hautes résolutions
spatiale et spectrale des émissions de gaz et des solides (grains de poussière et glaces
par exemple), qui permettra de raffiner la compréhension de la physique et de la chi-
mie du milieu interstellaire. Pour parvenir à cette cartographie de manière complète, il
est primordial de combiner efficacement ces différentes images acquises, pour exploiter
et rendre intelligible l’information contenue dans cette masse de données : il s’agit de
“fusionner” les images multi- et hyper-spectrales.
L’objectif du projet que j’ai lancé en collaboration avec l’Institut de recherche en in-
formatique de Toulouse (IRIT) et qui constitue le cœur du travail de thèse de Claire
Guilloteau (qui a débuté en octobre 2018) est de développer des méthodes de fusion
dédiées, permettant de combiner les images multispectrales et hyperspectrales acquises
par le télescope JWST. Il fait suite à une première étude que j’avais réalisée il y près de
10 ans avec des donnés Spitzer, afin de démontrer la possibilité d’utiliser des méthodes
à réduction de dimensions type NMF (voir Chap. 6) pour effectuer de la fusion en astro-
nomie Berné et al. (2010). Ces travaux avaient intéressé mes collègues de l’IRIT lorsque
je les avais présenté en Islande, dans le cadre la conférence “WHISPERS” qui traite de
l’analyse de données hyperspectrales dans tous les domaines d’application.
Dans le cas précis qui nous intéresse désormais avec Claire, c’est à dire celui d’ob-
servations d’une même source astrophysique vue par deux instruments du JWST (l’un
multi- et l’autre hyper-spectral), l’objectif est de combiner les deux modalités pour créer
un nouveau jeu de données (le produit fusionné), qui allierait les avantages respectifs des
deux instruments, c’est-à-dire à haute résolutions spatiales et spectrales. De telles don-
nées fusionnées pourront ensuite servir d’entrée pour l’interprétation avec des modèles
astrophysiques. Par ailleurs, l’analyse des performances de fusion et des résolutions spa-
tiales et spectrales obtenues pourrait également contribuer à définir de nouveaux modes
d’observation sur le JWST (dont la durée de vie est estimée à 10 ans), conçus pour tirer
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le meilleur parti des algorithmes de fusion proposés. Ces nouveaux modes d’acquisition
permettraient notamment de réduire le temps d’observation sur le télescope, pour lequel
le coût d’une heure d’observation se chiffre à plusieurs centaines de milliers d’euros...
Figure 8.3 – À droite : images extraites des cubes simulés par les modèles
directs d’instruments NIRCAM (“Multispectral”) et NIRSPEC (“Hyper-
spectral”). En bas, image extraite du cube reconstruit qui combine l’in-
formation spatiale et spectrale. À gauche : spectres simulés par les modèles
directs d’instruments de NIRCAM et NIRSPEC, et le spectre reconstruit.
La scène de départ a été crée en combinant des images Hubble et ALMA
de la Barre d’Orion ainsi que les spectres modélisés dans le cadre du pro-
gramme ERS (cf. Fig. 8.2).
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La fusion d’images optiques de résolutions spatiale et/ou spectrale différentes est
un problème qui a motivé un grand nombre de travaux, principalement dans la com-
munauté de la télédétection pour l’observation de la Terre. Par exemple, les techniques
de pansharpening permettent de produire une image multispectrale à haute résolution
spatiale à partir d’une image panchromatique (à haute résolution spatiale) et une image
multispectrale de la même scène à plus faible résolution (Alparone et al. 2007). Ce pro-
cédé est d’ailleurs mis en œuvre par la plupart des opérateurs fournissant des images
couleurs à haute résolution. Plus récemment, la multiplication des capteurs hyperspec-
traux a naturellement suscité un intérêt grandissant pour le problème de fusion d’une
image hyperspectrale avec des images panchromatiques ou multispectrales à plus haute
résolution spatiale (Wei et al. 2016). Les méthodes classiques de pansharpening multis-
pectral s’avérant dans ce contexte inadaptées, inefficaces ou incapables de faire face à la
grande dimensionnalité des données, de nouvelles solutions ont été proposées (Wei et al.
2015). En particulier, une large classe de méthodes de fusion permettant d’améliorer la
résolution spatiale des images hyperspectrales à l’aide d’une donnée complémentaire
panchromatique ou multispectrale repose sur une formulation générique du problème.
Elle consiste en la résolution d’un problème inverse, c’est-à-dire la minimisation d’un
critère d’optimisation associant un terme de fidélité aux données et un terme de régu-
larisation résumant les caractéristiques attendues pour l’image fusionnée (Yokoya et al.
2016). Le succès rencontré par ces méthodes s’explique notamment en partie par un
terme de fidélité qui découle explicitement d’un modèle de formation des images obser-
vées, exploitant les caractéristiques des capteurs (Yokoya et al. 2017).
Dans le cadre de son stage de M2 puis sa thèse (co-encadrement IRIT/IRAP, avec fi-
nancement ministériel pour la thèse), Claire a commencé à relever ce défi. Elle a dans un
premier temps réalisé des simulations d’observations aussi réalistes que possible, en se
basant d’une part sur des observations existantes obtenues par Hubble, ALMA, et ISO,
et d’autre part sur les informations relatives aux performances attendues pour les instru-
ments du JWST (sensibilité, résolution spatiale, champ de vue, résolution spectrale). Elle
a pour cela interagi avec les experts des instruments afin que le modèle mathématique
proposé pour ces simulations soit le plus réaliste possible (en terme notamment de des-
cription de la PSF et des filtres des instruments, de l’échantillonnage spatial, etc.). Ceci
a permis de générer des images simulées NIRSPEC et NIRCAM d’observations de PDR
avec le JWST telles que celles qui seront obtenues dans le cadre de notre programme
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ERS (Fig. 8.3), et une formulation du modèle direct par lequel les images des deux ins-
truments sont obtenues. Associé à un terme de régularisation (que nous avons pour le
moment choisi de type "Tikhonov", c’est à dire qu’il minimise la norme L2 du gradient
dans l’image fusionnée 4), cela permet d’exprimer le terme d’attache aux données du
problème inverse à résoudre. Ce problème inverse a pour le moment été résolu avec une
méthode de descente en gradient et les résultats sont présentés en Fig. 8.3. Claire travaille
désormais à l’optimisation (dont le calcul prend actuellement une trentaine d’heures
pour fusionner un ordre de NIRSPEC avec les images NIRCAM correspondant) de cette
méthode de fusion, notamment avec une formalisation du problème dans l’espace de
Fourier, et une expression "parcimonieuse" des matrices opérateur afin d’optimiser le
calcul de convolution par la PSF spectralement variante du JWST. Claire a déjà réussi à
réduire le temps de calcul de manière très significative, ce qui implique la possibilité de
tester de nombreuses régularisations, et/ou l’effet du bruit, de manière statistique. Ces
travaux feront l’objet d’une publication dans A&A (pour la partie modèle d’instrument)
et dans une revue de signal (pour la partie méthode de fusion pour données à grandes
dimensions). Ce travail ouvre de nombreuses perspectives pour Claire et pour la colla-
boration IRAP, IRIT dans le futur proche et dans le contexte de la mission JWST. Il sera
important de diffuser ces résultats dans la communauté Nord-Américaine (fortement
impliquée dans le JWST), et Claire a donc candidaté à l’école d’été Kavli d’une durée de
six semaines à l’université de Santa-Cruz intitulée "Machine Learning in the era of large
astronomical surveys" 5.
8.5 Sciences et sociétés
Récemment avec Patrick Lemaire (président de la société Francaise de Biologie et
du développement) j’ai contribué à la création d’un regroupement des sociétés savantes
de France. Nous pensons que ces dernières pourraient jouer un rôle plus important
dans la transmission des connaissances et plus généralement pour porter la parole de
la communauté académique dans son ensemble, auprès du grand public, des médias,
et des pouvoirs publics. Émanant directement du monde académique dans l’ensemble
4. Ce choix n’est pas toujours justifié, et un des objectifs de la thèse consiste justement à trouver des
régularisations intelligentes, basées sur les propriétés statistiques des données, par exemple en utilisant des
méthodes d’apprentissage de type "deep prior".
5. https ://kspa.soe.ucsc.edu/2019
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des disciplines, les sociétés savantes sont majoritairement indépendantes des tutelles et
du pouvoir politique, ce qui leur donne une une crédibilité et une liberté de parole pré-
cieuses. Pourtant, ces sociétés peinent parfois à faire entendre leurs voix. Pour être plus
audibles, nous avons pensé nécessaire de définir des positions et propositions communes
ainsi qu’une politique de communication plus efficace. Nous avons donc rassemblé au-
tour de “nous” les présidents et présidentes de neuf sociétés savantes françaises et créé
les premiers contours d’une “assemblée des sociétés savantes”. La première étape a été
d’organiser une réunion nationale des responsables de sociétés savantes françaises. Cette
réunion, en plus d’évoquer les thèmes mentionnés ci dessus, a eu pour but d’initier une
réflexion sur le rôle collectif que les sociétés savantes ont, pourraient, ou devraient avoir
dans la société en complément de leurs actions traditionnelles au sein de chaque com-
munauté scientifique. 49 sociétés ont participé à cette première journée d’échange 6 qui
a eu lieu en septembre 2018. Cet événement fondateur a été l’occasion de faire un pre-
mier tour d’horizon des sociétés savantes de France, de discuter des principaux sujets
qui nous sont apparu comme fédérateurs, et enfin d’ébaucher une première feuille de
route. A la suite de cette journée, il a été décidé de faire de cette réunion un RDV annuel,
organisé par une ou deux sociétés chaque année.
Le collectif a également permis la publication de plusieurs tribunes dans la presse.
L’une concernant la défense du Palais de la Découverte publiée dans Le Monde 7, et
également une tribune concernant les frais de scolarité pour les étrangers non commu-
nautaires à l’université, également dans le quotidien du soir 8. Au delà du résultat, la
rédaction de ces textes a été un exercice très intéressant, car il a permis à chacun de
mieux saisir les modes de fonctionnement et les sensibilités des différentes sociétés im-
pliquées.
Ce collectif est également à l’origine d’un rapport sur le financement de la recherche
en France avec la contribution de plusieurs sociétés, remis à l’ensemble des parlemen-
taires. Il s’en est suivi deux entretiens avec A. de Montchalin (députée, LREM, Rappor-
teure spéciale du budget recherche) et Danièle Hérin (députée, PS, Aude).
6. Pour le contenu voir https://mycore.core-cloud.net/index.php/s/kOLbrCHUB5zA4Tj
7. Copie sur le site de la sf2m : http://afs-socio.fr/lacces-au-savoir-doit-etre-libre-et-sans-frontieres/
8. Copie sur le site de l’Association Francaise de Sociologie : http://afs-socio.fr/
lacces-au-savoir-doit-etre-libre-et-sans-frontieres/
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Conclusions
L’écriture de ce manuscrit m’a permis de réaliser que j’ai eu la chance de toucher
à un grand nombre d’aspects du métier d’astrophysicien : observations, modélisation,
et parfois même, par mes interactions avec les spécialistes, aux aspects les plus théo-
riques de la physique (chimie-physique quantique pour les PAH, ou encore magnéto-
hydrodynamique de l’instabilité de Kelvin-Helmholtz). J’ai également eu l’opportunité
d’encadrer plusieurs étudiants et étudiantes, avec beaucoup de plaisir et un certain suc-
cès d’un point de vue scientifique, puisque leur travaux ont donné lieux à plusieurs
publications.
J’ai participé à de nombreuses conférences, écris de nombreux articles, collaboré avec
des collègues de nombreux pays dans le monde, où je me suis parfois rendu (Espagne,
Pays-Bas, Japon...). Ce travail, je continue à le faire avec beaucoup de satisfaction, no-
tamment parce qu’il permet chaque jour de vivre de nouvelles expériences inattendues.
Je porte de grands espoirs dans notre projet ERS avec le JWST, d’une part car il s’agit
d’une aventure humaine passionnante, et d’autre part car je suis convaincu que dans ces
observations, nous allons trouver des choses que nous ne comprendrons pas. C’est cela
qui me motive le plus : observer des choses que je ne comprends pas, et chercher à les
comprendre. J’espère une chose : que notre société va continuer à permettre à ce métier,
ainsi qu’aux autres métiers qui n’ont pas vocation à créer de la richesse économique (en-
seignants, artistes, médecins, métiers du social...) d’exister dignement. Rien n’est moins
sûr.
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ABSTRACT
Context. The James Webb Space Telescope (JWST) will deliver an unprecedented quantity of high-quality spectral data over the
0.6-28 µm range. It will combine sensitivity, spectral resolution and spatial resolution. Specific tools are required to provide efficient
analysis of such large data sets.
Aims. In this study, we aim at illustrating the potential of unsupervised learning methods to get insights into chemical variations in
the populations that carry the aromatic infrared bands (AIBs), more specifically polycyclic aromatic hydrocarbon (PAHs) species and
very small carbonaceous grains (VSGs).
Methods. While previous studies made use of spatial information which could be obtained with Spitzer-IRS on a few reflection
nebulae (RN), we consider in this study ISO-SWS spectra which contain a richer spectral information (extended spectral range and
higher spectral resolution). The selected objects include HII and compact HII regions, planetary nebulae, reflection nebulae, one post-
AGB star and one starburst galaxy. We applied a non-negative least-squares method to extract the AIBs in each spectra and overcome
contamination by continuum and line emissions. Then, we applied non-negative matrix factorization initialized by geometric method
to retrieve elementary spectra.
Results. Four elementary spectra were extracted. Their main characteristics appear consistent with previous studies with populations
dominated by cationic PAHs, neutral PAHs, evaporating VSGs and large ionized PAHs. In addition, the 3 µm range, which is con-
sidered here for the first time, reveals the presence of aliphatics connected to neutral PAHs, and the anionic character of the large
ionized PAHs, the so-called PAHx population. Each elementary spectrum is found to carry second order spectral signatures (e.g. small
bands) which are connected with the underlying chemical diversity of populations. The precise attribution of theses signatures remains
however limited by the combined small size and heterogeneity of the sample of astronomical spectra available in this study.
Conclusions. The upcoming JWST data will allow us to overcome this limitation. The large hyperspectral datasets it will provide
combined with the proposed method, which is fast and robust, opens promising perspectives for our understanding of the chemical
evolution of the AIB carriers.
Key words. photon-dominated region (PDR) - ISM: molecules - ISM: lines and bands - Infrared: ISM
1. Introduction
The aromatic infrared bands (AIBs) focus the attention of a
large community of astronomers since their discovery in the
1970s (Gillett et al. 1973). At first named Unidentified Infrared
Bands (UIBs), they obtained the current AIBs denomination af-
ter the proposition by Leger & Puget (1984) and Allamandola
et al. (1985) that they can be emitted by large carbonaceous
molecules, namely Polycyclic Aromatic Hydrocarbons (PAHs).
Their limited size (20 to more than 100 carbon atoms) im-
plies that they are easily heated to high temperatures by the ab-
sorption of individual UV photons in photo-dissociation regions
(PDRs), where the AIBs dominate the mid-IR spectrum. Once
the molecule absorbs a UV photon, it can dissociate, be ionized
or relax through infrared emission (e.g Montillaud et al. 2013).
The strongest AIBs, at 3.30, 6.20, 7.70 ("7.70 complex"), 8.60,
11.30 and 12.70 µm correspond to the cooling of the molecule
through vibrational stretching and bending modes of its C-H
and C-C bonds. To study this emission, the community can
count on several space observatories which followed one another
as the Infrared Space Observatory (ISO, Kessler et al. 1996),
the Spitzer Space Telescope (Spitzer, Werner et al. 2004) and
AKARI (Murakami et al. 2007). The upcoming James Webb
Space Telescope (JWST, Gardner et al. (2006)) inspires a lot of
hope as it will surpass all former space observatories. As the
Earth’s atmosphere is not completely opaque in certain spec-
tral bands (e.g. at ∼ 3.30 µm and 10 µm) ground-based obser-
vations are also possible as with the VISIR instrument used at
Very Large Telescope from the European (Lagage et al. 2004).
One of the main finding of observational studies has been
the discovery that the AIB spectrum shows significant variabil-
ity, depending on the astrophysical sources (Peeters et al. 2002).
Variations within individual objects have also been observed (e.g
Joblin et al. 1996a; Sloan et al. 1997; Giard et al. 1992; Ce-
sarsky et al. 2000; Rapacioli et al. 2005). These spectral vari-
ations can consist of changes in the band positions and widths or
in band relative intensities. To analyze and interpret these vari-
ations, several approaches have been developed over the years.
These methods are either based on extraction of properties of in-
dividual bands, classification, fitting with theoretical spectra or
extraction using blind signal separation methods. The first de-
composition method dates back to the 90’s and consist in fitting
multiple Lorentzian profiles to the AIBs (Boulanger et al. 1998).
This was extended in the Spitzer era by Smith et al. (2007) who
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proposed a fitting tool, PAHFIT, that allows to decompose auto-
matically the AIB spectrum into several individual bands (Gaus-
sian or Drude profiles), in the Spitzer range, i.e. 5-35 µm. Such
fitting methods have been used widely to extract band intensities
and relate them to e.g. star-formation rates in galaxies (Galliano
2019). They have also been used to study the variations of the
AIB spectrum, for instance by Galliano et al. (2008) who were
able to show that the 6.2 µm over 11.3 µm band ratio, expected
to trace ionization degree of PAHs, correlates with the ionization
balance parameter
G0
√
Tgas
ne
. Peeters et al. (2017) used Gaussian
profiles to fit individual bands from spectral maps of NGC 2023
PDRs (North and South) and discussed in details the possible
assignments of these bands.
Another well-known approach for AIB analysis is the clas-
sification of Peeters et al. (2002). Using continuum-subtracted
ISO-SWS spectra in the 6-9 µm range, the authors defined the A,
B and C classes based on the peak positions of the 6.2, 7.7 and
8.6 µm bands (see Sect. 5.1 for a description of these classes).
Some objects show spectra which belong only to one class (e.g.
HII regions are always class A) while other objects can show
mid-IR spectra belonging to different classes (e.g. Post AGB
stars can be found in Class A, B and C). Hony et al. (2001) pro-
posed a classification for the 10-15 µm range. This empirical
method has the advantage of being simple, but is difficult to ap-
ply automatically to large samples of observations. In addition,
the strategies of Peeters et al. (2002) and Hony et al. (2001) rely
on sub-regions of the spectrum, and do not consider the full AIB
spectrum.
A more complex modelling of the AIB spectrum can be ob-
tained by using theoretical or laboratory IR absorption spec-
tra of PAHs, such as those available in the NASA Ames PAH
IR Spectroscopic Database (PAHdb, Bauschlicher et al. (2010);
Boersma et al. (2014)) or the Theoretical spectral database of
PAHs (Malloci et al. 2007). However, this would ideally require
the use of an emission model to include all relevant molecular
parameters as well as the UV radiation field. However approx-
imations have to be made, considering the complexity of such
a model (e.g. Mulas et al. 2006) as well as the lack of some of
the molecular parameters in particular the anharmonicity factors
(Pech et al. 2002). At the price of such approximations, Boersma
et al. (2013) were able to fit observed astronomical spectra and
decompose them into different PAH populations corresponding
to three charge states (-1,0,1) and two size ranges, small (<50 C
atoms) and large (> 50 C atoms). This model can then be used
to interpret spectral variations in terms of chemical evolution of
the PAH populations (Boersma et al. 2013).
The last type of analysis approach involves blind signal sep-
aration (BSS) methods. Rapacioli et al. (2005) analyzed ISO-
CAM observations of NGC 7023 and ρ-Ophiucus by using sin-
gular value decomposition (SVD) coupled with a Monte Carlo
search algorithm and a positivity criterion. Three elementary
spectra were extracted and attributed to cationic PAHs, neutral
PAHs and carbonaceous very small grains (resp. PAH+, PAH0
and VSGs). The PAH+ spectrum exhibits mainly the 6.2, "7.7 µm
complex", 8.6, 11.3 and 12.7 µm bands. It is dominated by the
"7.7 µm complex". The PAH0 spectrum is rather similar but with
a 11.3 µm much stronger than that of the PAH+ spectrum. The
VSG population shows a spectrum with a strong contribution
of the continuum at wavelengths larger than 10 µm. Its "7.7 µm
complex" is redshifted to 7.8 µm with respect to the first two
spectra. The 8.6 µm band is blended with the 7.8 µm band.
Subsequently, Berné et al. (2007) used non-negative ma-
trix factorization (NMF) on Spitzer-IRS spectro-imagery obser-
vation of NGC 7023, ρ-Ophiucus and Ced 201. They extracted
three elementary spectra consistent with those obtained by Ra-
pacioli et al. (2005), but over a wider wavelength range and with
higher spectral resolution. Rosenberg et al. (2011) conducted a
coupled NMF/database fitting analysis of NGC 7023 NW Spitzer
IRS-SH spectra, from 10 to 15 µm where they also identified
these 3 populations, and assigned the 11.0, 11.2 and 11.3 µm
bands to PAH+, PAH0 and VSGs, respectively. Joblin et al.
(2008) averaged the elementary spectra extracted by Rapacioli
et al. (2005) and Berné et al. (2007) to build template spectra for
each of the three mean populations, i.e. PAH0, PAH+ and VSGs.
Then, they used them to fit the spectra of HII regions and plan-
etary nebulae (PNe). They found that the three template spectra
were not sufficient to fit PNe spectra in which the "7.7 µm com-
plex" is redshifted to ∼ 7.8 µm. The authors invoked then a fourth
template spectrum to better fit this type of spectra. Guided by the
PAH+ spectrum and calculated IR absorption spectra available in
databases, they constructed the PAHx spectrum and attributed it
to large ionized PAHs. Later, these four templates were incorpo-
rated into the PAH Toulouse Astronomical Templates (PAHTAT)
tool1 (Pilleri et al. 2012), which can be used to fit Spitzer-IRS
spectra with these four template spectra.
Spectral fits that are based on a collection of individual bands
result in a high dimension parameter space. This leads to an in-
creased chance to converge towards local minima and high com-
putational costs. On the other hand, the BSS-based methods are
mostly parameter free and generally faster than most fitting al-
gorithms. They could thus be useful for the analysis of the forth-
coming JWST, whose launch is currently planned in 2021. JWST
will provide hyper-spectral data with unprecedented details com-
bining high spectral (R ∼ 3000) and spatial (up to 0.1") resolu-
tions, over the full 0.6 to 28 µm wavelength range. So far, the
spatial resolutions of the instruments were 6” per pixel with ISO-
CAM and a pixel size of 1.8” in the case of Spitzer. Moreover,
for these spatially resolved observations, the 3 µm range was not
covered and the spectral resolution was limited, i.e. ∼ 60 for
ISOCAM and ∼ 100 for Spitzer-IRS in SL mode. Spitzer-IRS in
SH mode allowed to reach R ∼ 600, but only over the limited 10
to 19 µm wavelength range, which excludes many of the AIBs.
Finally, AKARI allowed some mapping observations (with the
appropriate strategy) at an angular resolution of ∼ 3” over the 2-
5 µm range but the covered fields were limited (see for instance
Pilleri et al. 2015, in the case of NGC 7023).
The present study aims at extending the BSS method to spec-
tral data covering all the AIBs and attaining a spectral resolu-
tion that is closer to that will be provided by JWST. To do so,
we use archival data from the Short Wavelength Spectrometer
instrument (SWS, de Graauw et al. 1996), on board ISO, that
cover the 2.6 to 45 µm range with a spectral resolution up to
R ∼ 3000. The beam size, between 14"x20" and 20"x40", pre-
vents spatially-resolved studies. The BSS method will therefore
be applied on a sample of spectra gathered from different ob-
jects. The data set is described in Section 2 and our new BSS
approach in Section 3. Section 4 presents the obtained results in-
cluding the four new elementary spectra with their attributions.
In Section 5 we discuss the implications of our results for the
interpretation of the variations in AIB spectra and show the per-
spectives that will be provided by JWST. Section 6 summarizes
our main conclusions.
1 The IDL code PAHTAT is available for download at http://
userpages.irap.omp.eu/~cjoblin/PAHTAT
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SWS segment spectral range R λre f
1B 2.6 - 3.02 380 2.6
1D 3.02 - 3.52 420 3.1
1E 3.52 - 4.08 340 3.75
2A 4.08 - 5.30 400 4.08
2B 5.30 - 7.00 260 5.8
2C 7.00 - 12.40 310 7.00
3A 12.40 - 16.50 320 12.9
Table 1. For each ISO SWS segment, wavelength range and lowest res-
olution in segment. Applicable for the observing mode considered in
this paper (i.e. SWS 01 scan speed 2).
2. Data
The ISO-SWS observations cover the 2.4 to 45 µm range,
which overlaps that of JWST-NIRSpec/MIRI combined data (0.6
to 28 µm, Gardner et al. (2006)). We limit our study to the
2.6 − 15µm range over which the major PAH bands are located.
Since there is no spatial information, we gathered spectra of dif-
ferent astrophysical objects from the Sloan et al. (2003) catalog
of hpdp spectra. More specifically, we selected spectra showing
clear AIB emission and no noticeable extinction (see Sect. 3.2).
The compiled list of objects and their type is given in Table 2.
In total, n = 31 spectra were used coming from reflection neb-
ulae (RN), PNe, HII and Compact HII (CHII) regions, as well
as one post-AGB star and one starburst galaxy (i.e. Red Rectan-
gle and M82, respectively). It appears that some spectra have a
negative part due to calibration issues. For example, the IRAS
19442+2427 spectrum has negative values over the wavelength
region from 2.6 to ∼ 6.1 µm. This is circumvented by adding a
constant to the spectrum corresponding to the absolute value of
the minimum intensity of this spectral region. It has no impact
on the analysis since the aim of the present paper is to study the
AIB emission that will be extracted using a non-negative least
square algorithm (see Sect. 3).
The selected observations came from different proposals and
involve various observing modes. An ISO-SWS spectrum is
made of the combination of several discrete segments. To ho-
mogenize the spectra, we selected the spectral resolution of the
mode with the lowest spectral resolution present in our data sam-
ple, which corresponds to the scan speed 2 of mode 01. Then,
we applied Gaussian convolution using a kernel with width cor-
responding to the lowest spectral resolution of the same segment
in the observing mode 01 in scan speed 2. Another necessity is to
have a dimensional consistency, i.e. the same spectral sampling
for all spectra. A wavelength vector with step size of ∆λ10 (where
∆λ =
λre f
R ) was generated, and the data was interpolated this new
grid.
This yields n = 31 spectra of m = 6799 points with a spectral
resolution constant over each segment, as given in Tab. 1. Fig-
ure 1 shows an example of spectrum from each type of objects.
3. Description of our approach
Our aim is to apply BSS on a set of mid-IR spectra in order
to study the AIB emission. To do this, the first step consists in
extracting the variations in AIB emission. This is described in
sect 3.1. In sect 3.2, the BSS method applied to the AIBs is de-
scribed.
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Fig. 1. Examples of ISO-SWS spectra used in this study. See Table 2
for the complete list of objects.
3.1. AIB extraction
3.1.1. Model
Fig. 1 shows typical ISO-SWS spectra. They contain broad
AIBs, gas lines, continuum and instrumental noise. We aim at
extracting the AIB contribution. We can model the observation
vector sobs by smod as follow:
smod = sAIB + scont + sgas + sinst (1)
Where sAIB, scont, sgas, and sinst correspond respectively to the
model of AIBs, continuum, gas lines and instrumental noise.
Each component but the instrumental noise is composed of a
catalog of spectra. Sect 3.1.2 describes how the catalogs are con-
structed.
3.1.2. Model catalogs
The objective of the present model is only to represent the data
mathematically in a way that allows to extract easily an estima-
tion of an AIB spectrum from an observation.
The first component of Eq. 1, sAIB, corresponds to the AIB emis-
sion expressed as:
sAIB = g × A, (2)
with g, a vector of coefficients and A a catalog matrix whose
lines are Gaussians. To build matrix A, we first define intervals
of wavelength, over which AIBs can exist. These intervals are
listed in Table 3. No intervals are considered between 3.55µm
and 5.195µm because of the lack of known AIB in this region.
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Sources type scan speed
BD +303639 PN 3
IRAS 07027 - 7934 PN 2
He 2 113 PN 2
IRAS 17047 - 5650 PN 1
IRAS 18317 - 0757 CHII 2
IRAS 23030 + 5958 CHII 2
IRAS 19442 + 2427 CHII 2
IRAS 22308 + 5812 CHII 2
IRAS 18032 - 2032 CHII 2
IRAS 23133 + 6050 CHII 2
IRAS17279 - 3350 CHII 2
IRAS 18502 + 0051 CHII 2
W3A0 2219 + 6125 CHII 2
IRAS 12063 - 6259 CHII 2
Orion Bar (1) BRGA HII 2
Orion Bar (2) D5 HII 2
Orion Bar (3) D5 HII 2
Orion Bar (4) H2S1 HII 4
S106 IRS4 HII 2
G327.3 - 0.5 HII 1
M17 (8) IRAM POS 8a HII 2
M17 (6) IRAM POS 7a HII 2
M17 (5) IRAM POS 6a HII 4
M17 (2) IRAM POS 4a HII 2
M17 (3) IRAM POS 5a HII 2
IRAS 15384-5348 HII 4
NGC7023 RN 2
IRAS 03260 + 3111 RN 3
IRAS 16555 - 4237 RN 2
Red Rectangle Post AGB 4
M82 Galaxy 4
Table 2. List of sources used in our sample. All the data come from the
Sloan et al. (2003) catalog and are taken in the SWS01 mode. The last
column gives the scan speed used for the corresponding spectrum. aFor
more precision about the position of M17 spectra, see Verstraete et al.
(1996)
For each interval, we define n, the number of Gaussians of a
given width σ (Table 3). Note that, for a given interval, σ take
up to 3 different values.
The continuum emission model, scont, is expressed as:
scont = k × B, (3)
where k is a vector of coefficients and B a catalogue matrix
whose lines are defined as follow. Each continuum is defined by:
Bi(λ,T ) =
1
λ
B(λ,T ) × exp−CextNH , (4)
We use discrete values of T, comprised between 40 and 6000K,
in steps of 20K. We use 3 different values of NH i.e. 0, 1.6×1022
and 5×1022. Cext is taken from Weingartner & Draine (2001) for
the milky way extinction curve, with Rv = 3.3.
The third contribution to the model is the gas emission, sgas,
described as:
sgas = p × L, (5)
where p is a vector of coefficients and L a catalog matrix
whose lines are gaussians. The same principle as for the AIB
Table 3. Parameters used to build the catalogue matrix A
Interval (µm) n σ (µm)
3.25 - 3.55 50 0.005, 0.018
5.195 - 5.44 50 0.095, 0.05
6.15 - 6.4 30 0.005
5.5 - 6.9 40 0.05
6.91 - 8.8 100 0.3, 0.15, 0.08
11.0 - 11.7 30 0.08, 0.045
11.77 - 12.17 20 0.1, 0.05
12.35 - 12.8 9 0.1
12.85 - 13.15 5 0.1
13.2 - 14.6 14 0.1
Table 4. Catalog parameters: Continuum
Tmin (K) Tmax (K) ∆T (K) N total number
0
40 6000 20 1.6 e22 896
5e22
emission is applied. However, the lines are far less expended.
Each set of gaussians is distributed over an interval ∆λ around
the central wavelength µ of the line. Several σ may be used as
well. Table 5 shows the list of chemical elements and other pa-
rameters of this catalog.
3.1.3. Optimization
To estimate smod, we minimized the L2 norm between sobs and
smod:
sˆmod = min
smod
||sobs − smod ||2. (6)
To perform this minimization, we used the nnls function of
the scipy package implemented in Python. This was applied to
each observed spectra, yielding for each source an estimate of
smod, i.e. sˆmod. For each model, we can isolate an estimate of
sAIB, i.e. sˆAIB. We can then construct XAIB, the matrix containing
the modeled contribution of AIB for each object: a line fo XAIB
is the sˆAIB vector obtain for a given object.
Figure 2 shows two examples of the application of the
method described above. The rest of the models are shown in
appendix A1.
3.2. The Blind Signal Separation
3.2.1. Choice of BSS method
Blind signal separation (BSS) methods are based on the assump-
tion that the signal measured (mid-IR spectra in our case) is a
mixture of elementary sources (spectra). The goal of these meth-
ods is to extract each of these sources from the data. It has been
used in several fields as acoustics (Abrard & Deville 2005) or
in IR astronomical spectroscopy (Berné et al. (2007), Rosenberg
et al. (2011)). A common assumption on the data mixture is the
linear instantaneous model which implies that all the n spectra
of the data-set are a linear combination of r elementary sources.
This is expressed as:
X = M × S , (7)
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Fig. 2. Examples of AIBs extraction from mid-IR spectra (green line). The observed spectra are shown in blue, the fit in red and the continuum in
gold color. The residual of the fit is shown in orange in the bottom box of each panels. The rest of AIBs extraction is available in Appendix B.
Table 5. Catalog parameters: gas lines
Chemical element µ (µm) σ (µm) ∆λ (µm) n
H I 2.62 0.005 0.02 15
H I 3.74 0.009 0.02 10
H I 4.05 0.009 0.05 20
H I 4.65 0.009 0.04 10
H I 4.84 0.009 0.04 10
H2 S(5) 6.91 0.012 0.02 10
Ar II 6.97 0.009 0.05 10
H I 7.45 0.009 0.04 10
Ar III 8.99 0.009 0.06 10
H2 (S3) 9.66 0.009 0.04 10
S IV 10.51 0.009 0.06 10
Ni II 10.67 0.009 0.045 10
H2 (S2) 12.27 0.009 0.04 10
H I 12.36 0.009 0.04 10
Ne II 12.81 0.009 0.06 30
where X is the n × m data matrix whose lines are observed
spectra, M the n× r weight matrix and S the r×m source matrix.
Four main classes of methods exist to perform BSS, i.e. Inde-
pendent component analysis (ICA), Sparse component analysis
(SCA), non-Negative Matrix Factorization (NMF) and bayesian
methods. Here we used non-negative matrix factorization since
it requires that the elementary sources are non-negative and the
data satisfy the linear instantaneous mixture with non-negative
coefficients. These conditions are verified in principle in the
present case (see Berné et al. (2007)) except for linearity when
extinction becomes important. That is why we only conserved
observed spectra that are not too affected by extinction in our
sample, upon visual inspection. NMF provides an estimation of
X by the product of the non-negatives matrices of weights W and
of sources H as follow:
X ≈ W × H, (8)
where W is an estimate of M and H of S . An algorithm to
obtain W and H was introduced by Lee & Seung (1999, 2001)
(see details of the algorithm in Berné et al. (2007)). Lin (2007)
proposed an algorithm to perform NMF that converges faster us-
ing projected gradient method instead multiplicative updates. We
used this latter method which minimize the Euclidean distance
between matrix XAIB and the matrix product W×H, implemented
in MATLAB.
3.2.2. NMF initialization
NMF algorithms are traditionally randomly initialized. But, be-
cause there are different solutions for different initializations, the
random initialization must be coupled with a Monte Carlo anal-
ysis in order to extract the most probable solution (see Berné
et al. (2013) and Rosenberg et al. (2011)). To circumvent this
issue, we initialize the H matrix using the Maximum Angle Sig-
nal Separation (MASS, Boulais et al. (2015)) algorithm. MASS
allows to determine the r farthest spectra in the data (X) from
an angular (scalar product) point of view. In other terms, these
r spectra form the edges of the simplicial cone of the data sam-
ple. The solution of MASS is unique for a given data sample.
We used this solution to initialize the matrix H of NMF. Matrix
W is still randomly initialized, however tests have shown that in
that case a quasi-unique solution is found by the NMF Boulais
(2017).
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Fig. 3. Eigenvalues of the covariance matrix of the AIB sepctra (XAIB).
The dashed line corresponds to r = 4, which is the dimension we have
selected. See Sect. 3.2.3 for details.
3.2.3. Choice of r
The choice of r (i.e. the number of sources) is a crucial and non
trivial problem in BSS. As it is unknown, a criterion is needed to
fix it. Several methods were proposed in the litterature. Rapacioli
et al. (2005) used a method based on the standard deviation σr
of the reconstruction residual matrix with a varying number r.
The number r is increased until σr reaches the noise level of the
observed data. To apply this method, a correct measure of the
data sample noise level is needed. It is not the case in our study
as each spectra were obtained in different modes of observation
and with different observing times.
Other methods are based on the dimension of the vector
space spanned by the data set. The Singular Value Decompo-
sition method (SVD, Luo & Zhang (2000)) applied to a set of
spectra can help finding the dimension of the vector space in
which all spectra can be expressed. Boulais et al. (2015) used
this method on astrophysical data. A steep transition in the eigen-
values of the covariance matrix of X indicate the dimension of
its vector space. Fig. 3 shows the eigenvalues of the covariance
matrix obtained by applying SVD to the data sample used in
the present study. No sharp step is observed, which precludes
the choice of r by this method. Berné et al. (2007) proposed a
user-based method to identify r, which consists in increasing r
until artifacts or physically non-relevant spectra are extracted.
This method is not successful here, as these artifacts never ap-
pear. Since all known (by us) methods to identify r automatically
fail, we rely on previous studies. Rapacioli et al. (2005) found
r = 4, with 3 physical spectra and one spectrum dominated by
artifacts. Berné et al. (2007) and Rosenberg et al. (2011) both
found r=3. However, following studies show that an additional
spectrum was needed (PAHx, see Sect 1) in particular when Plan-
etary Nebulae are included (which is the case here). Thus, r = 4
is also likely. We have thus tested the method with r = 3 and
r = 4. We found that the same 3 spectra extracted with r = 3 are
found with r = 4. In a way, the results with r = 4 include but are
more complete than those with r = 3. We thus conserve r = 4 in
the following.
3.3. Summary of the method
In summary, the proposed method to analyze the observed ISO-
SWS spectra of the sources presented in Table 2 is the following:
– Spectral resolution and sampling are homogenized over all
the data sample.
– Observed spectra are fitted with a non negative least square
algorithm (Sect. 3.1, Eq. 6),
– From the results of the fit, a data matrix, XAIB, whose lines
are the noiseless AIB spectra extracted from observations is
created (Sect. 3.1.3),
– The number of elementary spectra r is defined by the user
(here r = 4, see Sect 3.2.3),
– The MASS algorithm is applied to XAIB, yielding S Mass a
first gross estimate of the results (Sect. 3.2.2),
– NMF, with H initialized with the values of S Mass, is applied
to XAIB, until convergence is reached (Sect. 4).
4. Results
Figure 4 displays the four elementary spectra obtained by apply-
ing the method described in sect. 3, with r = 4. Dashed lines in
this figure show the templates spectra from the PAHTAT fitting
tool (Pilleri et al. (2012), see Sect 1). There are clear similari-
ties between the PAHTAT spectra and the new extracted spec-
tra. Still, the level of details is now increased due to the higher
spectral resolution of the used astronomical spectra, λ/∆λ ∼ 300
compared to 45 in PAHTAT. Another improvement is the ex-
tension of spectral information in the 3 µm range. Table C.1 re-
ports the positions of the main detected bands and of some minor
bands for which we are confident that they are associated with
real bands and not artifacts of the method. The positions of the
major bands observed in spectrum 2, i.e. 3.29, 6.20, 7.61, 8.60,
11.22 and 12.73 µm, are used as reference positions and indi-
cated by vertical dashed lines in Fig. 4.
In this section, we briefly discuss the characteristics of each
elementary spectra and compare them to earlier studies. We then
use these spectra to reconstruct the observations and discuss the
variation of the AIB carrier composition for the objects consid-
ered in this study.
4.1. Elementary spectra
– Spectrum 1 (Fig. 4 in blue) is dominated by two bands cen-
tered at 6.20 µm and 7.61 µm. The other major bands peak at
8.53, 11.24 and 12.75 µm. Spectrum 1 shares some character-
istics with Spectrum 2 but has a larger value of the band in-
tensity ratio between the "7.7 µm complex" (C-C stretch) and
the 11.20 µm band (C-H out-of-plane bend). Another major
difference concerns the 3 µm region in which Spectrum 1 has
no significant bands contrary to Spectrum 2. All these char-
acteristics point to PAH cations (PAH+) being the carriers of
Spectrum 1, in line with experimental and theoretical studies
(e.g DeFrees et al. 1993; Szczepanski & Vala 1993; Hud-
gins & Allamandola 1999) and the study by Boersma et al.
(2013) using the NASA Ames PAH database. One can note
that the 6.20 µm band is blueshifted compared to the PAH-
TAT template, 6.20 relative to 6.27 µm. However, the posi-
tion of this peak varies in the various BSS extractions of the
PAH+ spectrum : for instance, it is reported at 6.28 µm in Ra-
pacioli et al. (2005) and 6.24 µm in the extraction performed
by Berné et al. (2007). However the shift of 0.08 µm in previ-
ous templates relative to Spectrum 1 is less that the spectral
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Fig. 4. Comparaison between PAHTAT templates in dashed line (PAH+, PAH0, eVSG and PAHx; Pilleri et al. (2012)) and extracted elementary
spectra in this work. All spectra are homogeneous to W/m2/µm and normalized to their maximum. Vertical dashed lines correspond to the positions
of the major bands of Spectrum 2, i.e. 3.29, 6.20, 7.60, 8.60, 11.22 and 12.70 µm
resolution of ISOCAM data (∼ 0.14 µm) that was used in
these studies. Our results can also be compared to the study
of Rosenberg et al. (2011) on NGC 7023. The authors ap-
plied NMF to Spitzer spectra of NGC 7023 obtained over the
10-15 µm range at R ∼ 600. They found a PAH cation spec-
trum dominated by a band at 11.00 µm, however with rela-
tively large uncertainties (see lower left panel of their Fig.
3). A band at 11.0 µm is indeed present in Spectrum 1 al-
though the main one is located at 11.24 µm. This indicates
that the elementary spectra that can be extracted depend on
the considered spectral range and objects. (see discussion on
chemical diversity in Sect. 5.2).
– Spectrum 2 presents clear peaks at 3.29, 6.20, 7.61, 8.59,
11.22 and 12.73 µm. In addition of the 3.29 µm band, there
is a weaker satellite band at 3.40 µm over a plateau, which
extends from 3.4 to 3.6 µm and comprises very weak bands
at 3.43, 3.47 and 3.51 µm. The 11.22 band is much stronger
than in spectrum 1, being close to the "7.7 µm complex"
emission, which points to neutral species, PAH0, being the
dominant carriers (Compiègne et al. 2007; Joblin et al.
1996b). This is also consistent with the previous decomposi-
tion studies (Rapacioli et al. 2005; Berné et al. 2007; Pilleri
et al. 2012). The position of the 11.2 C-H band observed here
(11.22 µm) is in good agreement with that of the neutral PAH
spectrum derived by Rosenberg et al. (2011), i.e. 11.20 µm.
– Spectrum 3 exhibits bands which are redshifted compared to
the bands of the PAH+ and PAH0 spectra and are found to be
superimposed on a broad feature extending from ∼ 6 to 9 µm
(Fig. 4). Although there are notable differences, in particu-
lar in the "7.7 µm complex", we associate this spectrum with
the population of evaporating very small grains (eVSGs) as
described in Pilleri et al. (2012). We note in addition that the
position of the 11.20 µm band is shifted to ∼11.35 µm, which
is similar to the value of the position observed for this band
in the VSG spectrum extracted by Rosenberg et al. (2011),
i.e. ∼ 11.40 µm, see their fig. A1.
– Finally, Spectrum 4 shares some similarities with the PAH+
spectrum (Spectrum 1) but with a significant redshift of the
main bands corresponding to the C-C stretch and C-H in-
plane bend motions. The shift is the strongest for the band
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at 7.85 µm, to be compared with a position at 7.61 µm in the
PAH+ and PAH0 spectra. This is the characteristic put for-
ward by Joblin et al. (2008) for the so-called PAHx, which
would be large ionized PAHs (cations or anions). We note
that the latter authors had constructed the PAHx spectrum
whereas, here, this spectrum results from the extraction pro-
cedure. We found the presence of a strong 3.3 µm band as-
sociated with the PAHx component, also slightly redshifted
compared to the band of PAH0. We should however con-
sider the fact that the extraction of Spectrum 4 fails if the
Red Rectangle observation is removed from the data set. In
other words, the PAHx spectrum extracted here is very sim-
ilar to the Red Rectangle spectrum, which again illustrates
the dependency of the elementary spectra on the considered
sample of objects (see further discussion in Sect. 4.3).
4.2. Spectral reconstruction of observations with elementary
spectra
We reconstructed the observed spectra using the extracted ele-
mentary spectra described in the previous section. To perform
the fit, we used the algorithm described in Sect. 3.1 (see Eq. 6).
We used the same catalogs of blackbody and Gaussian func-
tions to model the continuum and gas line emissions, however
the AIBs are now modeled using the four elementary spectra.
Figure 5 shows two examples of spectral reconstruction. The fits
for all the objects reported in Table 2 are given in Appendix B.
The fits are generally found to be of good quality. To esti-
mate this more quantitatively, we computed for each fit the Nor-
malised root mean square error (NRMSE), defined as follows:
NRMSE =
||sobs − smod ||2
||sobs||2 . (9)
From the weight coefficients of the fit results, we can derive the
relative contributions of each elementary spectrum (i.e PAH+,
PAH0, eVSG, and PAHx) in the model. They are reported in Ta-
ble 6, together with the values of the NRMSE for each fit, which
vary between 0.9 and 12.6% in the worst case, with an average
value of 4.5%.
In Fig. 6 we report scatter plots of the contributions of each
population, shown by pairs, for the 31 observations in this study.
The most striking result in these scatter plots is the particular be-
haviour of PNe; They are clearly separated from the other objects
as shown in panels a, d and f. This is due to the large contribu-
tions of eVSGs in their spectra. Another peculiarity is observed
in panels c, e, f and concerns the Red Rectangle, which mainly
contains the PAHx component. The other objects, CHII, HII and
RNe, share the same region in these diagrams.This is also the
case of M82, whose spectrum is expected to be dominated by
massive star formation regions. This implies that they share the
same overall properties in terms of chemical mixture of AIB car-
riers. Panel b shows that the contribution of the PAH components
is constant at about 60% with a strong anti-correlation (coeffi-
cient of -0.977) between the two components PAH0 and PAH+.
This suggests a chemical link between these two populations,
which could be accounted for by the charge balance, which de-
pends on the competition between the ionisation by UV photons
and the recombination with electrons (Joblin et al. 1996b).
Joblin et al. (2008) used the four PAHTAT template spec-
tra reported in Fig. 4 as well as two broad features at 8.2 and
12.3 µm to fit the 5.5 to 14 µm spectra of a set of PNe and CHII
regions, after smoothing the observations to the spectral reso-
lution of the templates (λ/∆λ=45). All SWS spectra used in
this earlier study are also included in our sample. We can com-
pare the contributions derived for each population in both studies
(see Tab. A.2 of Joblin et al. (2008) and Tab. 6). All these val-
ues are gathered in Fig. 7. Although, in details, differences are
noticeable (for instance a larger contribution of eVSGs in the
new study compared to the previous one), an overall agreement
is found. This demonstrates that the inclusion of higher resolu-
tion data in the decomposition method has preserved the gen-
eral chemical information in terms of the defined PAH0, PAH+,
eVSGs and PAHx contributions. However, the retrieved elemen-
tary spectra contain more spectral and therefore chemical infor-
mation, as will be discussed in Sect. 5.2.
4.3. Influence of the sample on the extracted spectra
The last line of Tab. 6 shows the sum of the flux emitted by
each population as computed from the reconstruction of the ob-
served spectra presented in Sect 4.2. The prominent emission of
the PAHx population compared to others is noticeable. This is
due to the presence in the sample of the Red Rectangle (RR),
whose emission accounts for 55% of the total PAHx flux. With
RR removed from the sample, the PAHx flux would drop to a
value comparable to that of the weakest population, i.e. the PAH0
population. This is important to have in mind since NMF, in the
version used in this paper, aims at reducing the Euclidean dis-
tance between the data matrix X and the estimated W and H ma-
trices (see sect. 3.2). As a consequence, if an observed spectrum
of the sample has a large flux compared to others, the solution
will be strongly (in a quadratic way) influenced by this spec-
trum. If one spectrum is particularly different, and strong in flux,
this will naturally push the algorithm to provide one vector in
the solution which is close (in terms of Euclidean distance) to
this observed spectrum. This is what happens with the present
sample, where the RR is much brighter than other sources : 12
times stronger than the average of the rest of the sample, and 3
times stronger than the second brightest spectrum (IRAS 07027-
7934). If a normalization of the observed spectra to an integrated
flux density of 1 is performed (and the Red Rectangle contribu-
tion is thus artificially reduced) before running NMF, then the
population identified as PAHx in Fig. 4 (spectrum 4) is not ex-
tracted by the algorithm. Two conclusions can be drawn from
the above discussion. First, the algorithm is -logically- sensitive
to the structure of the data, and in particular to the presence of
spectra with a much higher flux than others. Second, the first 3
extracted elementary spectra in Fig. 4 reflect the spectral infor-
mation contained in the considered data set. On one hand, one
would expect to increase the quality of these spectra by includ-
ing a larger data set. On the other hand, the level of chemical
diversity that these spectra contain also affects the output. For
instance, if the method is applied on a sub-set containing only
objects of one type (see Appendix B for the case of HII and CHII
regions), changes in the three spectra are observed. This depen-
dence of the solution on the considered data set is not an issue
which is intrinsic to the algorithm (as we have seen in Sect. 3.2.2,
with a proper initialization convergence to a pseudo-unique so-
lution is ensured), it shows instead that second order chemical
information contained in the data is present, and differs from a
sample of objects to another. It must be noted though that even if
changes are noticeable in the extracted elementary spectra, these
are still, to first order, representative of average spectra of PAHs
and very small grains. Exploring the diversity of these spectra
provides then a promising opportunity to characterize the chem-
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Fig. 5. Two examples of spectral reconstruction of IRAS 17047-5650 (upper panel) and Orion Bar H2S1 (bottom panel). Thin black line shows
the continuum, blue and red show respectively the data and the model. The four elementary spectra are shown in red, blue, green, black and purple
for respectively the eVSG, PAH+, PAH0 and PAHx populations.
ical history of these populations and study their relation with the
physical conditions in the studied objects.
5. New insight into AIB spectra interpretation in the
JWST era
5.1. Revisiting the classes of Peeters et al.
It is interesting to put the present results in the context of the
classification of Peeters et al. (2002). These authors defined three
main classes of AIB spectra : A, B, C, with specific spectro-
scopic fingerprints. These classes are to a certain extent related
to families of astrophysical objects. For instance, HII regions and
RNe belong to class A only. However, PNe, for instance, can be
part of class A or B, and post-AGB stars are found in classes A,
B, and C.
In the 5 to 9 µm range, the main spectral characteristics of
class A spectra are bands peaking at 6.22 µm, 7.60 µm as part
of the "7.70 µm complex" and 8.60 µm. These are the character-
istics of spectra 1 and 2 in Fig. 4, which are carried by neutral
and cationic PAHs. In addition, we have seen in Fig. 6 that the
spectra of RNe, HII and CHII regions, and M82 are dominated
by PAH0 and PAH+ emission. We conclude that the class A of
Peeters et al. (2002) corresponds to objects with intense neutral
and cationic PAH emission, but low emissions of eVSGs and
PAHx. Class B spectra are characterized by redshifted bands at
6.24-6.28 µm, 7.80 µm for the peak of the "7.70 µm complex",
and 8.62 µm. This would correspond to spectrum 3 or 4 or a
mix of them. Red Rectangle is illustrative of class B accord-
ing to Peeters et al. (2002), and is represented by Spectrum 4
in our decomposition. On the other hand, all the four PNe spec-
tra of our catalog also fall in class B but this is mainly due to a
dominance of Spectrum 3 attributed to eVSG emission. The two
elementary spectra 3 and 4 present crucial differences, in partic-
ular in their bands width. The "7.70 µm complex" in Spectrum 3
exhibits a strong and wide structure that blends all features from
the 6.20 µm to the 8.60 µm bands. On the other hand, Spectrum 4
shows clearly separated bands. These spectral differences reveal
chemical differences in the emitters, which cannot be provided
by the spectral classification of Peeters et al. (2002).
Class C shows more extreme characteristics with a ∼6.30 µm
band and a "7.70 µm complex" which peaks at ∼ 8.20 µm and is
blended with the 8.60 µm band. This class concerns a more lim-
ited number of objects (e.g. the post-AGB IRAS 13416+6243),
which were not included in our sample. We therefore cannot dis-
cuss this class.
Overall, the methodology proposed in this paper can be rec-
onciled with the classification of Peeters et al. (2002). However,
it has the additional advantage to provide further information on
the chemical populations that carry the mid-IR emission.
5.2. Chemical diversity
The improved spectral resolution and larger spectral range of our
elementary spectra can provide new information on the emit-
ting populations. Table C.1 reports the positions of the main de-
tected bands and of some minor bands for which we are confi-
dent that they are associated with real bands and not artifacts of
the method. In the following we more specifically focus on the
differences that can be noted for a given type of spectral features
between the elementary spectra.
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Fig. 6. Scatter plots between the different populations derived from our decomposition. The different colors correspond to the different types
of objects: RNe, PNe, CHII and HII regions, as well as the two specific objects: Red Rectangle and M82. The middle box shows the colors
attributions.
We first consider the 3-4 µm range, which is studied here
for the first time using BSS methods. Figure 4 shows that all
populations, except the carriers of Spectrum 1 have a contribu-
tion in this spectral range. For PAHs, it is known that ionization
induces a collapse of the intensity of the C-H stretch (Pauzat
et al. 1995). The effect decreases with increasing size; For large
species containing 100 carbons or more the 3.30 µm band has a
comparable intensity for neutrals and cations (Bauschlicher et al.
2009). On the other hand, the 3.30 µm band is in general more
intense for anions than for neutrals, as shown by Density Func-
tional Theory calculations, which are gathered in the Theoretical
PAH database2 (Malloci et al. 2007) and the NASA Ames PAH
IR Spectroscopic Database3 (Bauschlicher et al. 2018). These
results strengthen the assignment we made for Spectra 1, 2 and
4. Spectrum 1 is dominated by PAH cations, whereas Spectrum
2 is dominated by neutrals. The presence of a strong 3.30 µm
band in Spectrum 4 supports the idea that their carriers, some
large ionized PAHs, are anions rather than cations, whereas both
species were proposed in Joblin et al. (2008). Still, the new data
raise a number of questions. The absence of the 3.30 µm band in
Spectrum 1 would go against the fact that the carriers are large
PAH cations, unless these are not sufficiently excited to emit at
3.30 µm. The fact that Spectrum 3 attributed to eVSGs exhibits
a 3.30 µm band is also surprising considering that eVSGs are
expected to be larger species and then emit at lower tempera-
tures than PAHs (Rapacioli et al. 2005). One should keep in mind
2 http://astrochemistry.oa-cagliari.inaf.it/database/
3 www.astrochemistry.org/pahdb/
though that the retrieved elementary spectra reflect the dominant
contributions in the sample of spectra and have not the ability
to separate chemical populations that are well mixed. Spectrum
3 may therefore contain a mix of eVSGs and smaller PAH-like
species that could be produced by their evaporation (Pilleri et al.
2015).
In addition of the 3.30 µm band, Spectrum 2 also exhibits the
3.40 µm band, as well as minor bands at 3.43, 3.47 and 3.51 µm.
All these bands have been seen in several sources (e.g Pilleri
et al. 2015; Sloan et al. 1997; Ohsawa et al. 2016). They have
been attributed to aliphatic bonds in methyl sidegroups attached
to PAHs (Joblin et al. 1996a) or in superhydrogenated PAHs
(Bernstein et al. 1996). These species are expected to have an-
other characteristic band at ∼6.9 µm (Steglich et al. 2013). For
Spectra 1, 3 and 4, no band at 3.40 µm is detected, but a broad
plateau centered around 3.45 µm is present. Pilleri et al. (2015)
detected this plateau in NGC 7023 and concluded from a spa-
tial analysis that it is related to the emission from hot bands and
combination bands involving aromatic bonds.
We have seen in Sect.4.1 that the 6.20 µm band peak posi-
tion varies significantly, from 6.20 to 6.27 µm, between Spectra
1, 2 and 3, 4. In addition, Spectrum 4 has a satellite band at
6.00 µm. This feature has been observed in a number of objects
and was previously attributed to a C=O stretching mode in oxy-
genated PAHs (Peeters et al. 2002), C-C mode in complexes of
PAHs with Si atoms (Joalland et al. 2009) or C=C mode from an
olefinic sidegroup (Hsia et al. 2016). The range of the "7.70 µm
complex" indicates some diversity between the populations, al-
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Fig. 7. Comparison of the relative populations in the astrophysical objects in common between the study by Joblin et al. (2008) (open circles)
and this paper (stars). Orange and green colors correspond to PNe and CHII regions, respectively. The middle box shows the colors attributions.
Contributions from Joblin et al. (2008) have been normalized to the sum of the PAHs and eVSG contributions.
though the PAH0 and PAH+ spectra appear relatively close with
common bands at 7.61, 7.52/7.53, 7.76/7.77.
There are significant differences in the 11-15 µm range
within the PAH spectra. The band at 11.20 µm is the dominant
one followed by the 12.70 µm band. However the 11.20 µm band
is much more intense in Spectrum 2 (PAH0) compared to spec-
trum 1 (PAH+) in which it is accompanied by other features
at ∼12 µm. This would indicate more chemical diversity in the
PAH+ population.
To conclude, we can see that the elementary spectra carry
some information on the chemical diversity involved in each
population. Still, our sample is limited and rather heterogeneous.
We can therefore expect clearer information while analyzing
data obtained at high spatial resolution on specific regions in
which the chemical evolution of the populations is driven by the
local physical conditions such as the UV radiation field. Our four
template spectra are consistent with previous studies showing the
importance of UV processing. Among the PAH populations, the
PAH0 population is the less processed, which is illustrated by the
presence of more fragile aliphatic sidegroups. The PAH+ popu-
lation is expected to be more processed and ionized. It is possible
that the trends that are observed in the 3.30 and 11-13 µm ranges
(see above) reveal some first steps of dehydrogenation, although
not much data are available to support this scenario (Pauzat et al.
1995). The PAHx population indicates the presence of large PAH
anions. The spectrum of eVSGs is more difficult to comment and
this also reflects our poor knowledge on the nature of this popu-
lation.
5.3. A methodology for the analysis of JWST AIB spectra
The next generation of space infrared spectroscopic observations
will be provided by the JWST, planned to be launched in 2021.
It will deliver mid-IR spectral cubes of unprecedented quality
over the 0.6 to 28 µm range, once the data from the NIRSpec
and MIRI instruments will be combined. A summary of its per-
formances is available in Table A.1. Overall, the MIRI and NIR-
Spec IFU mode characteristics combine and surpass the advan-
tages of former space observatories as ISO, Spitzer and Akari.
The achieved medium spectral resolution will be well adapted to
the study of the AIBs. We have seen that although these bands
are intrinsically broad due to the emission mechanism, there are
many spectral details that can be revealed at the resolution of
SWS and were not seen at the ISOCAM resolution. In extended
objects, the combination of this good spectral resolution with
a high angular resolution is very promising to provide us with
an unprecedented view of the chemical variations of the emit-
ting populations within a given astronomical environment. So
far, much of the success of the BSS methods in providing a sce-
nario of evolution of the AIB populations with UV processing,
resides on the study of NGC 7023, a nebula that is sufficiently ex-
tended to observe chemical variations even at the spatial scale of
few arcseconds sampled by the previous IR missions. However,
chemical frontiers in PDRs are usually expected at smaller spa-
tial scales (e. g. . 1”, Goicoechea et al. (2016)). Gaining a factor
of about 10 in angular resolution with JWST will therefore open
many more possibilities. In addition, the high sensitivity of the
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Table 6. Relative contribution of each elementary spectrum in the data sample
Object type Spec. 1 Spec. 2 Spec. 3 Spec. 4 Total AIB flux RAIB−C NRMSE
PAH+ PAH0 eVSG PAHx 10−12W/m2 (%)
M17 2 HII 0.41 0.18 0.28 0.12 2.91 0.14 1.2
M17 3 HII 0.41 0.19 0.23 0.17 2.58 0.18 1.5
M17 5 HII 0.55 0.06 0.25 0.15 2.28 0.26 1.9
M17 6 HII 0.35 0.20 0.31 0.14 0.93 0.66 12.1
M17 8 HII 0.30 0.28 0.32 0.09 0.69 0.14 3.9
Orion Bar H2S1 HII 0.04 0.49 0.16 0.31 3.95 0.36 2.57
Orion Bar BRGA HII 0.15 0.45 0.01 0.39 3.22 0.24 2.6
Orion Bar D5 (2) HII 0.15 0.43 0.09 0.33 5.76 0.26 1.2
Orion Bar D5 (3) HII 0.13 0.44 0.09 0.34 5.33 0.43 2.2
S106 HII 0.36 0.22 0.18 0.25 3.52 0.16 2.4
G 327.3 - 0.5 HII 0.62 0.02 0.10 0.26 4.17 0.15 1.8
IRAS 15384-5348 HII 0.50 0.11 0.19 0.21 2.79 0.26 2.1
BD +30 3639 PN 0.00 0.21 0.61 0.18 4.08 0.33 5.3
He2 113 PN 0.00 0.09 0.70 0.22 4.34 0.28 5.2
IRAS 07027-7934 PN 0.00 0.00 0.87 0.13 1.37 0.16 4.2
IRAS 17047-5650 PN 0.15 0.08 0.75 0.02 7.88 0.20 1.8
M82 Starburst 0.40 0.11 0.36 0.13 3.76 0.67 4.3
NGC7023 RN 0.19 0.38 0.23 0.20 1.05 0.80 12.6
IRAS 16555-4237 RN 0.26 0.33 0.18 0.24 3.06 1.73 8.2
IRAS 03260+3111 RN 0.23 0.32 0.28 0.17 2.36 1.04 8.0
IRAS 18317-0757 CHII 0.55 0.02 0.16 0.27 2.71 0.19 1.7
IRAS 23030+5958 CHII 0.24 0.38 0.00 0.38 0.56 0.20 9.1
IRAS 19442+2427 CHII 0.56 0.01 0.36 0.08 2.20 0.74 8.7
IRAS 22308+5812 CHII 0.31 0.27 0.19 0.23 1.16 0.13 2.0
IRAS 18032-2032 CHII 0.61 0.00 0.22 0.17 1.68 0.78 8.2
W3A02219+6125 CHII 0.51 0.20 0.11 0.18 3.60 0.18 3.9
IRAS 18502+0051 CHII 0.60 0.00 0.15 0.25 1.09 0.13 2.5
IRAS 17279-3350 CHII 0.60 0.00 0.28 0.12 1.08 0.12 2.2
IRAS 23133+6050 CHII 0.27 0.30 0.08 0.35 2.37 0.62 7.8
IRAS 12063-6259 CHII 0.39 0.20 0.16 0.25 1.85 0.47 8.1
Red Rectangle Post AGB 0.00 0.00 0.04 0.96 22.63 0.15 0.9
Mean contribution 0.32 0.19 0.26 0.23
Sum flux 10−12W/m2 24.85 17.79 25.62 39.84
Notes. RAIB−C represents the ratio of the total AIB flux of an astrophysical object over the continuum flux of the same object. NRMSE represents
the quality of the reconstruction (see sect. 4.2).
instruments will increase the number of observable astrophysi-
cal objects (including fainter regions of PDRs toward molecu-
lar clouds, the diffuse interstellar medium and distant galaxies).
These improvements will increase the quantity of the collected
information, as compared to previous missions, by several orders
of magnitude. MIRI cubes will have different sizes depending
on the channel with typical values between 17× 19× 11000 and
26× 29× 5000, whereas NIRSpec IFU cubes will be of typical
sizes of 30× 30× 12000. The approach proposed in this paper
allows us to reduce the dimensionality of the data sets to that of
a limited number r of physically interpretable spectra. It is im-
plemented to run automatically on any large mid-IR data sets.
It has the advantage to converge towards a unique solution, and
is efficient in terms of computing time. In the present study, the
method runs in 2 minutes on a desktop computer and for a data
set of 31 spectra of 6799 points, with r = 4. This implies that,
for the sizes of the JWST IFU cubes, the method can be used in
reasonable times, even on desktop computers.
The method will be tested early in the mission with the data
that will be obtained as part of the Early Released Science (ERS)
program "Radiative feedback of massive stars" (Berne et al.
2017), and the results of this first analysis will be released to
the community as a science enabling product. For instance, the
ERS program will map a PDR starting from the HII region and
ending in the molecular cloud. By dividing the spectral maps in
sub-regions ( e.g. HII region, PDR and molecular cloud) and ap-
plying the present method to each of them, it will be possible, for
the first time, to compare the extracted PAH populations region
by region.
6. Conclusions
In this paper, we presented a blind method to analyze the vari-
ations in mid-IR spectra presenting AIB emission, when large
sets of data are involved. In order to mimic the spectral range
and resolution that will be provided by JWST,we applied this
method to a sample of 31 ISO-SWS spectra and extracted four
elementary spectra over a wavelength range from 2.60 to 15 µm.
Based on this analysis, we obtained the following results:
– Three elementary spectra were assigned to PAH0, PAH+ and
eVSG spectra, in agreement with previous studies.
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– We attributed the fourth spectrum to the PAHx population,
initially invoked and constructed by Joblin et al. (2008) and
extracted here automatically for the first time. This spectrum
should however be confirmed on a larger sample.
– We found that the spectral classes of Peeters et al. (2002)
can be explained by a dominant PAH0 and PAH+ emission
for class A and eVSG and PAHx emission for class B.
– The 3 µm range was included for the first time in such a
study, and reveals the presence of aliphatics connected to
neutral PAHs, and the anionic character of the PAHx pop-
ulation is supported by this new analysis.
– Second order spectral signatures (e.g. small bands) have been
identified, showing that more chemical diversity can be in-
vestigated thanks to an improved spectral resolution. The
precise attribution of these signatures remains however lim-
ited by the combined small size and heterogeneity of the
sample of astronomical spectra used in this study.
The method presented in this study is readily applicable to
JWST data (and it will be tested as part of the ERS project "Ra-
diative Feedback from Massive Stars as Traced by Multiband
Imaging and Spectroscopic Mosaics"), which will allow us to
extend this study to large data sets. By extracting elementary
spectra on these data sets, we expect to reveal chemical varia-
tions from spectral maps of individual objects (thanks to the im-
proved spatial resolution and sampling), from catalogs of spectra
of objects of the same type, or from large catalogs of AIB spectra
from different types of astrophysical sources, including external
galaxies. The sets of obtained elementary spectra will provide an
efficient way to perform a population-to-population comparison
and provide clues on the subtle chemical differences between ob-
jects, allowing to refine the scenarii of PAH formation, evolution
and destruction in galaxies.
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ABSTRACT
Context. Protoplanetary disks undergo substantial mass-loss by photoevaporation, a mechanism that is crucial to their dynamical
evolution. However, the processes regulating the gas energetics have not so far been well constrained by observations.
Aims. We aim to study the processes involved in disk photoevaporation when it is driven by far-UV photons (i.e. 6 < E < 13.6 eV).
Methods. We present a unique Herschel survey and new ALMA observations of four externally-illuminated photoevaporating disks
(a.k.a. proplyds). To analyse these data, we developed a 1D model of the photodissociation region (PDR) of a proplyd, based on the
Meudon PDR code. Using this model, we computed the far infrared line emission.
Results.With this model, we successfully reproduce most of the observations and derive key physical parameters, that is, the densities
at the disk surface of about 106 cm 3 and local gas temperatures of about 1000 K. Our modelling suggests that all studied disks are
found in a transitional regime resulting from the interplay between several heating and cooling processes that we identify. These di↵er
from those dominating in classical PDRs, meaning the grain photo-electric e↵ect and cooling by
⇥
OI
⇤
and
⇥
CII
⇤
FIR lines. This specific
energetic regime is associated to an equilibrium dynamical point of the photoevaporation flow: the mass-loss rate is self-regulated
to keep the envelope column density at a value that maintains the temperature at the disk surface around 1000 K. From the physical
parameters derived from our best-fit models, we estimate mass-loss rates – of the order of 10 7 M /yr – that are in agreement with
earlier spectroscopic observation of ionised gas tracers. This holds only if we assume photoevaporation in the supercritical regime
where the evaporation flow is launched from the disk surface at sound speed.
Conclusions. We have identified the energetic regime regulating FUV-photoevaporation in proplyds. This regime could be imple-
mented into models of the dynamical evolution of protoplanetary disks.
Key words. protoplanetary disks – methods: numerical – infrared: planetary systems – photon-dominated region – methods: obser-
vational
1. Introduction
Protoplanetary disks are found around young stars as a natu-
ral consequence of angular momentum conservation in a ro-
tating collapsing core. Over the course of a few million years
(Zuckerman et al. 1995; Haisch et al. 2001), they are the reser-
voirs of dust and gas for the formation and the growth of plan-
ets. After this relatively short time, only a small fraction of the
disk initial mass remains in the form of planets. The majority
of the mass is supposed to have been accreted onto the central
star or physically removed from the disk. One proposed mech-
anism for this is photoevaporation (see recent reviews in e.g.
Alexander et al. 2014; Gorti et al. 2015). Indeed, disks are sub-
ject to highly energetic photons that can su ciently heat the gas
? Herschel is an ESA space observatory with science instruments pro-
vided by European-led Principal Investigator consortia and with impor-
tant participation from NASA.
?? Tables of observational data are only available at the CDS via
anonymous ftp to cdsarc.u-strasbg.fr (130.79.128.5) or via
http://cdsarc.u-strasbg.fr/viz-bin/qcat?J/A+A/604/A69
at the disk surface to make it overcomes the gravitational field
leading to escape flows and mass-loss.
Photoevaporation of disks caused by extreme-UV pho-
tons (or EUV, 13.6 eV < h⌫ < 0.1 keV) arising from
the central star was first studied by Hollenbach et al. (1994),
Yorke & Welz (1996), Richling & Yorke (1997), Clarke et al.
(2001) who showed that it can create a gap in the inner part of
the disk and erodes it. Gorti & Hollenbach (2009) have investi-
gated the case of far-UV (or FUV, 6 eV < h⌫ < 13.6 keV) pho-
tons and found that they can cause significant erosion since they
can remove the gas from the outer disk where most of the mass
is located. Photoevaporation of disks caused by EUV and FUV
photons from nearby massive stars has also been analytically and
numerically modelled (Johnstone et al. 1998; Richling & Yorke
1998, 2000; Störzer & Hollenbach 1999), in order to understand
the morphology and evolution of externally illuminated disks,
also known as proplyds (O’dell et al. 1993). These latters gen-
erally appear as disks surrounded by a teardrop-shaped ionised
envelope with a bright head facing the main UV source and an
elongated tail pointing away from the source.
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Table 1. General properties of the studied proplyds.
Proplyd name RA Dec Apparent Apparent FUV field G0 Heliocentric
(parent nebula) (J2000.0) (J2000.0) envelope size disk size (Habing field) distance (parsec)
105-600 (Carina) 10 46 32.97a  60 03 53.50a 9.500 ⇥ 3.700b ... 2.2 ⇥ 104b 2300c
HST10 (Orion) 05 35 18.22d  05 24 13.45d 2.600 ⇥ 1.000e 0.400 ⇥ 0.100e 2.4 ⇥ 105 f 414g
244-440 (Orion) 05 35 24.38d  05 24 39.74d 5.600h 0.8600 ⇥ 0.6900h 1 ⇥ 105b 414g
203-506 (Orion) 05 35 20.32d  05 25 05.55d ... 0.7500 ⇥ 0.6100 j 2 ⇥ 104i 414g
Notes. Units of right ascension (RA) are hours, minutes, seconds and units in declination (Dec) are degrees, arcminutes and arcseconds (J2000.0).
Sizes are given as the major axis diameter times the minor axis diameter of an elliptical object (only one value if circular). FUV fields are expressed
in units of the Habing field which represents the estimated average FUV flux in the local interstellar medium (Habing 1968).
References. (a) Sahai et al. (2012); (b) Vicente (2009); (c) Smith et al. (2003); (d) Ricci et al. (2008); (e) Chen et al. (1998); ( f ) Störzer & Hollenbach
(1998); (g) Menten et al. (2007); (h) Vicente & Alves (2005); (i) mean value of Marconi et al. (1998) and Walmsley et al. (2000); ( j) Noel (2003).
After the work of Johnstone et al. Johnstone et al. (1998) and
Störzer & Hollenbach (1998, 1999), and supported by observa-
tions (e.g. Bally et al. 1998; Chen et al. 1998), it was suggested
that FUV photons penetrate the disk, dissociate molecules and
heat the gas to temperatures of about 102 to 103 K, thus launch-
ing a thermal wind at the disk surface. EUV photons cannot pen-
etrate this flow but ionise the gas on its surface and raise its tem-
perature to 104 K. The ionisation front, delimiting the flow that
feeds the envelope of the proplyd, is generally located at several
disk radii.
Regions where a strong FUV radiation field drives the
physics and chemistry are called photodissociation regions
(PDRs). All of the previously cited models of photoevapo-
ration that include FUV photons are based on PDR models.
Tielens & Hollenbach (1985) have developed the first general
model describing PDRs for a dense molecular cloud illumi-
nated by a strong FUV radiation field with an intensity G0
between 103 and 106 times the Habing field (Habing 1968),
which corresponds to the average FUV flux in the interstellar
medium and is valued at 1.6 ⇥ 10 6 Wm 2 when integrated be-
tween 91.2 and 240 nm. To compute the structure and emission
of the cloud, the model includes the main heating mechanisms
such as the photoelectric e↵ect, carbon ionisation, H2 dissoci-
ation and the main cooling mechanisms by few fine-structure
lines of atoms and low-lying rotational lines from molecules
for example. Thanks to PDR modelling, Störzer & Hollenbach
(1999) have been able to reproduce the observed intensity of
H2 (⌫ = 1 0) S(1) and make predictions for the major gas
cooling lines in the far-infrared (
⇥
OI
⇤
,
⇥
CII
⇤
, etc.). However so
far, these FIR lines have never been observed towards proplyds.
Walsh et al. (2013) modelled the molecular line emission from
a protoplanetary disk illuminated by an external radiation field
G0 = 4 ⇥ 105. Facchini et al. (2016) recently published a study
in which they use a 3D PDR model to compute the temperature
at the surface of an externally illuminated disk. Their study is
mainly concerned with disks situated in regions of moderate UV
fields (up to G0 = 3000). Those authors also do not compare
these models with observations, as they are mostly interested in
modelling dynamics.
We conducted the first and unique far-IR (FIR) survey of pro-
plyds with the Herschel Space Observatory. The Herschel data
were combined with multi-wavelength observations (optical to
sub-mm) available in the literature and analysed in the frame of
a PDR model specially developed for this case. In this paper we
address the following questions: firstly, can the FIR emission of
proplyds be modelled as a PDR? Secondly, what are the physi-
cal properties of this PDR (density, temperature)? Finally, what
are the key mechanisms driving the thermal balance (heating and
cooling processes) and hence the photoevaporation?
We start by introducing the observations (Sect. 2) and the
model (Sect. 3). We then confront them to extract the physical
properties of the studied objects (Sect. 4) and use the model
to investigate the main mechanisms driving the disk surface
properties (Sect. 5) and the consequences on photoevaporation
and mass-loss rates (Sect. 6). Section 7 contains our concluding
remarks.
2. Observations
2.1. Herschel survey
Although it is well established that FUV photons play a key
role in the gas heating in PDRs, there is no quantitative study
of classical PDR tracers in proplyds so far, mostly due to their
small sizes and strong background emission. Since these trac-
ers are mostly found at far-IR wavelengths, and hence have to
be observed from space, the ESA Herschel Space Observatory
(Pilbratt et al. 2010) was the first to provide su cient sensitivity
and resolution to observe them.
2.1.1. Targets
To maximise the signal-to-noise ratio for the first survey of this
kind, we have carefully selected three proplyds (see Table 1 but
note that 203-506 will be presented later) according to their rela-
tively large size (several arcseconds in diameter) and their strong
incoming FUV radiation field (G0 > 104). These targets are
briefly described in the following paragraphs.
One of the giant proplyd candidates of Smith et al. (2003) in
the Carina nebula (Fig. 1a), namely 104632.9-600354 in their pa-
per and hereafter called 105-600 following Mesa-Delgado et al.
(2016). It is located amongst the southern pillars at a projected
distance of 25.4 arcmins south-east from   Carinae and at 1 ar-
cmin from the Bochum 11 cluster to the west. It was first studied
by Vicente (2009) and has been observed with HST/ACS in H 
emission (Smith et al. 2010a), revealing a large envelope point-
ing towards   Carinae and a collimated bipolar jet that confirms
the pre-stellar nature of this object. The large size of this ob-
ject as well as its high molecular content (M ⇡ 0.35 M , af-
ter Sahai et al. 2012) could suggest that the young stellar object
is still embedded in the remnant molecular core while the mor-
phology is similar to a proplyd. From this point forward, we will
consider that the molecular core inside the object is a disk since
the true nature is not important for our study.
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2 arcseconds
4600 AU (2.3 kpc)
(a) 105-600
2 arcseconds
830 AU (414 pc)
(b) HST10
2 arcseconds
830 AU (414 pc)
(c) 244-440
203-506
2 arcseconds
830 AU (414 pc)
(d) 203-506
Fig. 1. 1400 ⇥ 1400 H  images of the observed proplyds from HST/WFPC2/F656N or WFC/F658N. Overlaid are the dimensions of one spaxel of
PACS (red square of 9.400 ⇥ 9.400) and the minimal FWHM of HIFI (green circle with a diameter of 11.300) for the ones observed with Herschel.
The ALMA beam of 0.9900 ⇥ 0.9700 is represented for 203-506.
HST10 (also known as 182-413, Fig. 1b) is the most stud-
ied proplyd and was one of the first bright objects in which an
embedded disk was seen in silhouette (e.g. O’dell et al. 1993;
O’dell & Wong 1996) and in emission through the
⇥
OI
⇤
6300 Å
and H2 (1-0) S(1) lines (Bally et al. 1998, 2000; Chen et al.
1998). It is located at a projected distance of 5600 from the star
 1 Ori C to the SE, and at 32.600 from  2 Ori A to the NW. It is a
teardrop-shaped proplyd containing a prominent nearly edge-on
disk.
244-440 (Fig. 1c) is the largest proplyd observed in the Orion
nebula cluster. It exhibits a faint nearly edge-on silhouette disk
(Vicente & Alves 2005) and a one-sided microjet drived by the
central star (Bally et al. 2000). It is located at a projected dis-
tance of 14200 from the star  1 Ori C and at 2900 from  2 Ori A.
2.1.2. Observing strategy and data reduction
The main concern about observations of proplyds is that they
are small objects so their emission is likely to be diluted in the
Herschel beam (Fig. 1), and their emission can also be confused
with emission from the nebula where they lie. Since the PDR
density of proplyds is expected to be high at some locations, es-
pecially at the disk surface (about 106 cm 3), some PDR tracers
such as the
⇥
OI
⇤
63  m and the high-J CO lines (J = 15 14,
17–16 and 19–18) are expected to be bright compared to back-
ground nebular emission (which has a lower density) and we thus
proposed to observe them with PACS (Poglitsch et al. 2010).
With HIFI (de Graauw et al. 2010), the
⇥
CII
⇤
158  m line and
fainter lower J CO lines (J = 7 6 and 10–9) were observed
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Table 2. Observing strategy for Herschel spectroscopy.
Line Target Instrument Observing mode Band
Beam size
(FWHM or spaxel witdth)⇥
CII
⇤
158  m
105-600
HIFI – HRS
Dual beam switch 7b (1795.2–1902.8 GHz
or 158–177  m) 11.3
00HST10 Load chop
244-440 Load chop
CO (7-6)
105-600
HIFI – HRS
Dual beam switch 3a (807.1–851.9 GHz
or 352–372  m) 28.4
00HST10 Frequency switch
244-440 Frequency switch
CO (10-9)
105-600
HIFI – HRS Frequency switch
5a (1116.2–1240.8 GHz
or 242–269  m) 18.6
00HST10
244-440
CO (15-14), (17-16), (19-18)
105-600
PACS
Chopping nodding 51–73  m and
103–220  m 9.4
00HST10 Unchopped grating scan
244-440 Unchopped grating scan⇥
OI
⇤
63  m
105-600
PACS
Chopping nodding 51–73  m and
103–220  m 9.4
00HST10 Unchopped grating scan
244-440 Unchopped grating scan
assuming that the proplyd emission can be spectrally separated
from background/foreground nebular emission with a velocity
resolution of 190 m s 1 or less. Thanks to these two instruments,
we were able to observe for the first time in proplyds selected
excited CO lines spanning a wide range of densities (critical den-
sities from 105 to 107 cm 3, see e.g. Yang et al. 2010), and the⇥
OI
⇤
63  m and ⇥CII⇤ 158  m fine-structure lines (critical den-
sities from about 103 to 105 cm 3) which are generally the two
major cooling lines in PDRs (Tielens & Hollenbach 1985).
From one object or one line to another, di↵erent observing
modes have been used to avoid contamination by the background
emission (see Table 2). For HIFI, the mode Dual Beam Switch
uses an OFF position (i.e. away from the source) on the sky if
a nearby emission-free zone is expected, as for 105-600 mainly.
If there is no such zone, the Load Chop mode allows to use in-
ternal loads as references and the mode Frequency Switch make
its reference by switching between two frequencies in the lo-
cal oscillator. In a similar way with PACS, we use the Standard
Chopping-nodding mode for 105-600 assuming a vicinity free
of emission while the Unchopped grating scan mode was used
for the Orion proplyds that enables to go farther away from the
nebula to find a clean OFF position
The data reduction and parts of post-processing were done
using the Herschel Interactive Processing Environment (HIPE
version 13, see Ott 2010) in order to obtain level-2 calibrated
spectra (Fig. 2). Line profiles were then fitted using Gaussian
functions to extract the line integrated intensities and other char-
acteristics such as the full width at half maximum (FWHM) and
the velocity with respect to the local standard-of-rest, vLSR (see
Table 3). Uncertainties have been calculated by quadratically
summing the instrumental (see user manuals of the instruments
for more details) and fitting uncertainties.
2.1.3. Observing results
Figure 2 shows the spectra extracted from the Herschel data.
A summary of all detected lines and upper limits is given
in Table 3. For the Carina candidate proplyd, 105-600, PACS
spectra are not contaminated by the surrounding nebula so
that the target emission is directly observed (Fig. 2a). The⇥
OI
⇤
63  m line is clearly visible while the sensitivity of the in-
strument allows the detection, at the limit, of the CO (15-14)
and CO (17-16) lines (with peaks at about 3–4 ) but is insu -
cient to detect the CO (19-18) line. Estimation of the integrated
intensities, or their upper limits, can be obtained with reason-
able uncertainties (about 24%, see Table 3) since the theoretical
FWHM of the lines, related to instrumental characteristics, are
known. Emission lines observed by HIFI are well spectrally re-
solved and with high signal-to-noise ratios (Fig. 2b). However,
the observing mode chosen for the
⇥
CII
⇤
158  m line has caused
a contamination from the background emission of the HII re-
gion. The strategy to remove this contamination and extract the⇥
CII
⇤
158  m line flux is detailed in Appendix A.
In the case of the two Orion proplyds observed withHerschel
(HST10 and 244-440), the low-resolution spectroscopy obtained
by PACS (Figs. 2c and e) is highly contaminated by the neb-
ula so that the observed emissions mainly come from the back-
ground and not from the targets. Only upper limits of the target
emission can thus be extracted for the CO (15-14), CO (17-16),
CO (19-18) and
⇥
OI
⇤
63  m lines. The high-resolution spec-
troscopy provided by HIFI enables to spectrally resolve the
emission of the Orion proplyds and the emission from the neb-
ula. This is clearly visible with the
⇥
CII
⇤
158  m fine-structure
line, on Figs. 2d and f, where the targets emission lines are de-
tected at a vLSR about 21–22 km s 1 and located on the wing of
the nebula emission line that peaks close to a vLSR of 10 km s 1.
Unfortunately, the velocities of the Orion proplyds shift the⇥
CII
⇤
lines at the same frequency of the strongest [13CII] line
from the nebula (Goicoechea et al. 2015). Here again, only upper
limits can thus be extracted. For HST10, the maximum bright-
ness of the
⇥
CII
⇤
158  m line, after correcting the beam dilution,
is 4.72 ⇥ 10 6 Wm 2 sr 1 which is the same order of magni-
tude as the one predicted by Störzer & Hollenbach (1999) who
probably overestimated it. At low velocities, several emission
lines are observed: three components close to a vLSR of 0 km s 1
and one located about  15 km s 1. Those lines likely corre-
spond to the emission of the 12C+ from the Veil in front of the
nebula seen in HI emission and absorption at those velocities
(van der Werf et al. 2013). The line at a vLSR about 70–75 km s 1
is another 13C+ line from the nebula (Ossenkopf et al. 2013).
Even with the high spectral resolution of HIFI, no emission from
HST10 and 244-440 is visible for the CO (7-6) and CO (10-9)
transitions. The peak in the corresponding spectra is the emis-
sion from the nebula and the negative signatures are ghosts re-
lated to the observing mode (frequency switch, see Table 2).
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Fig. 2. Level-2 calibrated spectra for the three targets: 105-600, HST10 and 244-440 respectively from top to bottom. Spectrally unresolved lines
observed with PACS are presented on the left and resolved lines observed with HIFI lied on the right. The red vertical bars on HIFI spectra indicate
the vLSR of the objects.
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Table 3. Features of the observed lines (Herschel plus published/archival data available).
Target Line
Wavelength
Instrument
Integrated intensity FWHM vLSR
( m) (Wm 2) (Wm 2 sr 1) (km s 1) (km s 1)
105-600
⇥
CII
⇤
158  m 157.74 HIFI 2.39e-16 (12%) 3.68e-07c 6.4 –23.1
CO (7-6) 371.65 HIFI 1.18e-17 (11%) ... 2.7 –22.7
CO (10-9) 260.24 HIFI 2.26e-17 (14%) ... 2.5 –22.8
CO (15-14) 173.63 PACS 5.50e-18 (24%) ... ... ...
CO (17-16) 153.27 PACS 7.59e-18 (24%) ... ... ...
CO (19-18) 137.20 PACS <2.65e-17a (20%) ... ... ...⇥
OI
⇤
63  m 63.18 PACS 2.90e-15 (12%) 4.47e-06c ... ...
CO (3-2) 866.96 APEX/FLASH+ 2.98e-18 (20%) ... 3.2 –22.7
CO (4-3) 650.25 APEX/FLASH+ 6.67e-18 (20%) ... 3.1 –22.7
CO (6-5) 433.56 APEX/CHAMP+ 1.26e-17 (20%) ... 3.5 –22.6
CO (7-6) 371.65 APEX/CHAMP+ 1.40e-17 (20%) ... 4.1 –22.3
13CO (3-2) 906.83 APEX/FLASH+ 7.12e-19 (20%) ... 2.2 –22.6
HCO+ (4-3) 840.41 APEX/FLASH+ 2.97e-19 (20%) ... 2.0 –22.6
HCN (4-3) 845.66 APEX/FLASH+ 1.72e-19 (20%) ... 1.8 –22.8
HST10
⇥
CII
⇤
158  m 157.74 HIFI <2.27e-16b (12%) 4.72e-06b,c 3.9 21.3
CO (7-6) 371.65 HIFI <4.32e-18a (11%) 5.84e-06a,c ... ...
CO (10-9) 260.24 HIFI <2.63e-17a (14%) 3.56e-05a,c ... ...
CO (15-14) 173.63 PACS <7.15e-16b (13%) 9.68e-04b,c ... ...
CO (17-16) 153.27 PACS <3.47e-16b (13%) 4.70e-04b,c ... ...
CO (19-18) 137.20 PACS <1.44e-16b (13%) 1.95e-04b,c ... ...⇥
OI
⇤
63  m 63.18 PACS <1.01e-13b (12%) 2.10e-03b,c ... ...
H2 1-0 S(1) 2.12 HST/NICMOS 1.85e-18c (20%) 2.50e-06 ... ...
[OI] 6300 Å 0.63 HST/WFPC2 1.11e-17c (34%) 1.50e-05 ... ...
244-440
⇥
CII
⇤
158  m 157.74 HIFI <4.68e-16b (12%) 8.09e-07b,c 2.2 21.7
CO (7-6) 371.65 HIFI <2.69e-18a (11%) 2.46e-07a,c ... ...
CO (10-9) 260.24 HIFI <1.53e-17a (14%) 1.40e-06a,c ... ...
CO (15-14) 173.63 PACS <4.19e-15b (13%) 3.83e-04b,c ... ...
CO (17-16) 153.27 PACS <2.72e-15b (13%) 2.49e-04b,c ... ...
CO (19-18) 137.20 PACS <8.16e-16b (13%) 7.45e-05b,c ... ...⇥
OI
⇤
63  m 63.18 PACS <2.06e-13b (12%) 3.55e-04b,c ... ...
OH 84  m 84.45 PACS 6.83e-18 (13%) 6.24e-07c ... ...
203-506
HCO+ (4-3) 840.41 ALMA 3.04e-20c (10%) 3.60e-09 4.0 9.5
H2 1-0 S(1) 2.12 CFHT 7.01e-18c (11%) 8.30e-07 ... ...
[OI] 6300 Å 0.63 HST/WFPC2 – MUSE 1.01e-16c ... 1.20e-05 ... ...
Notes. 1 -relative uncertainties of integrated intensities are given in parentheses after each value and take into account instrumental accuracy and
fitting uncertainties. Other uncertainties are not indicated, they are below 5% for the full width at half maximum (FWHM) and are estimated to
be smaller than a percent for the velocity with respect to the local standard of rest (vLSR). (a) Upper limit determined by the noise (peak of the line
supposed to be smaller than three times the noise level). (b) Upper limit determined by the observed background emission. (c) Values converted
using the apparent size given in Table 1 and assuming that all the lines are coming from the disk except for
⇥
CII
⇤
158  m and ⇥OI⇤ 63  m lines that
are supposed to originate in the envelope.
Constraining upper limits of the emission from the targets can
still be derived (see Table 3) assuming that the width of the lines
should be smaller than the one detected from the 12C+ emission
and that the peak of the lines is below the detection threshold,
that is, three times the noise level.
Level-2 calibrated spectra from the PACS line spectroscopy
also allow to extract the continuum emission which is under-
lying the line (see Fig. 2). The continuum extraction was done
for the Carina candidate proplyd (105-600) only because the far-
infrared signal from the two Orion proplyds is drowned in the
emission of the nebula. In a five-by-five spaxels image of PACS,
the emission from the target is estimated by extracting the flux
in the central spaxel, correcting it for losses to the neighbour-
ing spaxels because of the point spread function, and subtracting
the mean observed flux in the 16 external spaxels. The values
obtained are presented in Table 4.
2.1.4. Complementary data
For the Carina candidate proplyd 105-600, the dataset is com-
plemented with optical to submillimeter data from other in-
struments. From the online archives, we retrieved the avail-
able data from the Spitzer/IRAC and MIPS (PI: N. Smith,
program-ID: 3420, 30848, Smith et al. 2010b) instruments, plus
the photometry obtained by Herschel/PACS and SPIRE (PI: S.
Molinari, program-ID: OT2_smolinar_7). From this data, we
have extracted the continuum emission by direct measurement
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Table 4. Continuum emission of the Carina candidate proplyd 105-600.
Wavelength
Instruments
Continuum AORa or
( m) emission (mJy) reference
3.55 IRAC 3.5 (11%) 12914432
4.49 IRAC 3.5 (11%) 12914432
5.73 IRAC 13.9 (11%) 12914432
7.87 IRAC 28.3 (11%) 12914432
24.00 MIPS <1144.2b 23788800
57.95 PACS 1153.5 (36%) OT2_oberne_4
63.22 PACS 839.4 (45%) OT2_oberne_4
68.70 PACS 1013.1 (25%) OT2_oberne_4
70.00 PACS 1483.0 (11%) 1342255062
137.25 PACS 1086.4 (15%) OT2_oberne_4
153.19 PACS 1144.2 (16%) OT2_oberne_4
160.00 PACS 1035.0 (11%) 1342255062
173.75 PACS 1122.7 (21%) OT2_oberne_4
189.50 PACS 1007.7 (43%) OT2_oberne_4
250.00 SPIRE 50.3b (14%) 1342255061
350.00 SPIRE 10.9b (36%) 1342255061
350.00 LABOCA 196.0 (34%) Sahai et al. (2012)
870.00 SABOCA <40.0 Sahai et al. (2012)
Notes. 1 -relative uncertainties of the continuum emission are given
inside parentheses after each value, in case of detection, and take into
account instrumental accuracy and post-processing uncertainties. For
the MIPS data, upper limit corresponds to the maximal signal detected
plus three times the noise level. (a) Astronomical observation request.
(b) Values in MJy/sr.
of the spectral radiance or by aperture photometry (Table 4).
We also retrieved the data of the Atacama pathfinder exper-
iment (APEX) 12-m telescope from Sahai et al. (2012) who
used the LABOCA and SABOCA bolometers (beam size of re-
spectively 7.800 and 1900) to measure continuum emission and
CHAMP+ and FLASH+ spectrometers (beam sizes from 7.700
to 18.600) to observe molecular lines. Finally, we used the op-
tical HST/ACS H  image (PI: N. Smith, program-ID: 10475,
Smith et al. 2010a). Performing photometry at the ionisation
front, we obtained a brightness (including H  and ⇥NII⇤ 6583 Å
lines) of 4 ⇥ 10 7 Wm 2 sr 1 which has been used to estimate
the electron density at the ionisation front of ne  680 cm 3.
For the proplyd 244-440, we also included the OH 84  m
line detected in a PACS survey of the Orion Bar and described
in Parikka et al. (2016). HST10 has been observed in the H2 1-0
S(1) line by Chen et al. (1998), and we use their value for the
intensity of this line. The
⇥
OI
⇤
6300 Å line was observed with
HST and we use the value given in Table 4 of Bally et al. (1998).
2.2. ALMA detection of the 203-506 proplyd
Recently, coauthors of this paper have serendipitously detected
intense HCO+ (4-3) emission towards the 203-506 proplyd with
ALMA. This detection was quite surprising since only a few,
and generally very massive, proplyd silhouette disks have been
detected with ALMA in HCO+ and reported in the literature
(Williams et al. 2014). Since HCO+ is a PDR tracer, and given
that other PDR tracers have been detected towards 203-506 (see
below), we have decided to include it in our study. It also com-
plements our sample quite well since it is a silhouette proplyd
(Bally et al. 2000), meaning that it is seen against the bright
background in visible. The disk is edge-on and situated just south
of the Orion Bar. Its surface is bright in
⇥
OI
⇤
6300 Å and a faint
⇥
OI
⇤
jet is also visible (Bally et al. 2000). It does not exhibit any
visible envelope as the others probably because it is lying in the
neutral PDR resulting from the photodissociation of the Orion
bar. The fact that the ionisation front of the M42 HII region has
not yet reached 203-506 suggests that this disk has emerged out
of the molecular cloud only very recently and hence that it has
been exposed to UV irradiation for a relatively short time com-
pared to classical proplyds. The 203-506 proplyd was detected
as part of the ALMA cycle 1 project dedicated to the observa-
tion of the Orion bar (PI: J. Goicoechea). The observations were
conducted in Band 7 with an angular resolution of 100 insu -
cient to spatially resolve the disk. The detailed analysis and data
reduction are presented in Goicoechea et al. (2016). 203-506
was clearly detected in the HCO+ (4-3) line. For other tracers
with lower critical densities such as low-J CO lines in Band 7
of ALMA, the emission is dominated by the Orion molecular
cloud and hence the disk cannot be detected. The derived inte-
grated intensity for the HCO+ (4-3) line is presented in Table 3.
Emission from the H2 1-0 S(1) line was also observed with
the BEAR instrument (Noel et al. 2005) at the Canada France
Hawaii Telescope. This data is presented in Noel (2003) and
we use their intensity. The
⇥
OI
⇤
6300 Å line was also observed
by HST. The line integrated intensity was extracted from the
HST image and corrected from extinction (AV = 1.26) using the
extinction map of the Orion nebula derived from the MUSE data
by Weilbacher et al. (2015). The intensity is reported in Table 3.
3. 1D-model of the PDR in an externally-illuminated
protoplanetary disk
Since their discovery, proplyds have been extensively studied
with the help of PDR models in order to determine their physi-
cal properties (e.g. Johnstone et al. 1998; Störzer & Hollenbach
1999; Richling & Yorke 2000; Adams et al. 2004; Clarke 2007;
Walsh et al. 2013). This approach is well-suited when trying to
explain the FIR lines tracing the warm gas present at the surface
layer of the disk and in the envelope. In this section we describe
our modelling methodology.
3.1. Proplyds as PDRs
Observations (Sect. 2) and preliminary modelling we performed
showed that two di↵erent components, with di↵erent densities,
are necessary to describe a proplyd and correspond very likely to
the two distinct regions of the PDR, respectively the disk surface
layer and the envelope. Given that, the geometry and parameters
that we finally used are summarised in Fig. 3 and Table 5. We
consider that a proplyd consists of an envelope (fed by the pho-
toevaporation of the disk) with the apparent shape of an ellipse
with semiaxes aenv, benv, and defined by a mean density nenv,
a mean dust temperature TD,env and f PAHC the fraction of ele-
mental carbon in the gas phase locked in Polycyclic Aromatic
Hydrocarbons (PAHs). At the centre of the envelope lies the
disk with an apparent surface S disk, a mean dust temperature
TD,disk < TD,env and a mean density ndisk in the surface layer.
We note that we are not modelling the properties of the bulk of
the disk since we limit ourselves to the PDR which corresponds
to the external layers of the proplyd (envelope and disk surface).
Finally, the object is irradiated by FUV photons along the major-
axis. The corresponding FUV radiation field G0 is expressed in
units of the Habing field. These parameters are used to predict
both the dust spectral energy distribution (Sect. 3.2), and the gas
emission (Sect. 3.3).
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Table 5. Parameters of the models for the four proplyds studied.
Symbol Description 105-600 HST10 244-440 203-506
aenv Envelope semi-major axis 4.7500 1.300 2.800 ...
benv Envelope semi-minor axis 1.8500 0.500 2.800 ...
nenv Envelope density 8.5 ⇥ 103 cm 3a 2.5 ⇥ 105 cm 3a 1 ⇥ 105 cm 3a 4.5 ⇥ 104 cm 3a
TD,env Mean dust temperature in the envelope 39.8 Ka ... ... ...
f PAHC Fraction of gas phase C locked in PAHs 0.24%
a 0.08%b ... ...
S disk Apparent surface of the disk 3.82 arcsec2a 0.0314 arcsec2 0.47 arcsec2 0.36 arcsec2
ndisk Mean disk surface layer density 7 ⇥ 105 cm 3a 4 ⇥ 106 cm 3a 2 ⇥ 106 cm 3a 1 ⇥ 106 cm 3a
TD,disk(<TD,env) Mean dust temperature in the disk 19.5 Ka ... ... ...
G0 Radiation field 2.2 ⇥ 104 2.4 ⇥ 105 1.0 ⇥ 105 2.0 ⇥ 104
Notes. (a) Values obtained from the best-fit model. (b) Value derived by Vicente et al. (2013).
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Sdisk
ndisk
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Fig. 3. Top: schematics of the apparent 2D geometry with parameters
used in our adapted model of an externally-illuminated protoplane-
tary disk composed of a disk (blue) surrounded by an envelope (red).
Bottom: 1D corresponding slab used to model the PDR of the proplyd.
3.2. Dust spectral energy distribution
Interstellar dust is mainly composed of small grains (10 nm to
0.1  m, see e.g. Compiègne et al. 2011) of silicates and carbona-
ceous compounds. Disks form from this medium and evolve with
time in a way that their grains get larger and their dust-to-gas
mass ratio increases (see e.g. the review of Williams & Cieza
2011). The dust properties in the photoevaporation flow (enve-
lope) are expected to di↵er from that of the disk because of a
physical selection in size (e.g. Owen et al. 2011). However, we
will initially assume that their dust populations are quite prim-
itive and close to those of the ISM. We will then discuss the
e↵ects of grain evolution (Sect. 3.3 and Appendix B).
The far-infrared spectrum of proplyds is dominated by the
emission of the largest grains from that range, which are at ther-
mal equilibrium with the radiation field. The thermal component
of their spectral energy distribution can be modelled knowing
the opacity ⌧⌫ and the mean dust temperature (TD,env, TD,disk1).
Indeed, for a given dust temperature TD, the emitted spectral ra-
diance follows the relation
L⌫ (TD) = ⌧⌫ B⌫ (TD) , (1)
1 Contrary to the PDR approach which is limited to the surface layer
of the disk, the mean dust temperature in the disk TD,disk is valid for the
bulk of the disk.
where B⌫ is Planck’s law. The dust opacity ⌧⌫ at the frequency ⌫,
is defined by
⌧⌫ = ⌧⌫0
 
⌫
⌫0
! 
, (2)
where ⌧⌫0 is the dust opacity at the reference frequency ⌫0 and
  is the spectral index. Following Planck Collaboration XXV
(2011), we used a spectral index of 1.8 and a reference wave-
length of 250  m (1200 GHz) for which they found that, in the
molecular phase of the ISM, the total column density of hydro-
gen, NH, is related to the dust opacity by the empirical relation
  =
⌧250
NH
= 2.32 ± 0.3 ⇥ 10 25 cm2. (3)
The mean column density of hydrogen is related to the total mass
of gas and dust by
M = NH ⌦ µ mH, (4)
where ⌦ is the observed surface in the instrumental beam know-
ing the distance to the source, µ mH the mean particle mass per
hydrogen atom with mH the mass of one hydrogen atom and
µ = 1.4. Finally, for each component (disk and envelope), the
emission can be written as a function of the total mass M and
the dust temperature TD,
L⌫ (TD) =  
 
M
⌦ µ mH
!  
⌫
⌫250
! 
B⌫(TD). (5)
The mid-infrared dust emission is dominated by PAHs which are
found in the envelope and disk surface of proplyds (Vicente et al.
2013). This component is included in the model using the PAH
emission modelled with the DustEM code (Compiègne et al.
2011).We use the standard PAH population given by them (a
log-normal size distribution of neutral molecules and one more
for singly-charged molecules). The intensity of PAH emission
then only depends on the incident FUV radiation field G0, the
abundance of PAHs given as f PAHC and the total mass of the
envelope Menv.
3.3. Line emission using the Meudon PDR code
To predict emission lines from a PDR, one needs a model that
correctly describes geometrical and micro-physical elements.
Doing both with accuracy is not currently possible for compu-
tational time reasons. In this study, we have choosen to favor
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Table 6. Default values of some parameters used in the Meudon
PDR code.
Parameter Value
Cosmic ray ionisation rate 5 ⇥ 10 17 s 1
Turbulent velocity (Doppler broadening) 2 km s 1
RV = AV/E(B   V) 3.10
NH/E(B   V) 5.8 ⇥ 1021 cm 2
Dust-to-gas mass ratio   0.01
Power-law index of the grain size distribution 3.50
Minimum grain radius amin 3 nm
Maximum grain radius amax 300 nm
a proper description of the physics and chemistry rather than ge-
ometry, also taking into account that we do not have enough
angular resolution to perform a careful geometrical analysis.
From this perspective, the 1D Meudon code is well suited since
it is constantly updated to include latest improvements on the
microphysics (e.g. H2 formation and excitation, photoelectric
e↵ect, grain temperature fluctuations etc. (Le Petit et al. 2006;
Le Bourlot et al. 2012; Bron et al. 2014, 2016). The Meudon
PDR code is a 1D-model that considers a cloud made of a
stationary plane-parallel slab of dust and gas illuminated by a
given radiation field. The model iteratively solves the UV ra-
diative transfer, thermal balance and chemistry at each point of
the cloud. Once the computation of atoms and molecules abun-
dances and physical conditions is done for each point in the
cloud, the model can calculate the local emissivities of lines.
In our case, the integration of this quantity gives us the bright-
ness of the disk surface layer and the brightness of the envelope.
Weighted those quantities by the size of the corresponding emit-
ting region enables us to derive the line integrated intensity that
can be compared with the spatially unresolved observations that
we have.
Here, we use the 1.4.42 public version of the code. We use
the default values for the dust-to-gas mass ratio, dust proper-
ties, cosmic ray ionisation rate and turbulent velocity (Table 6),
as well as elemental abundances appropriate for the ISM (see
Le Petit et al. 2006). However, grain properties in proplyds are
likely to di↵er from those found in the ISM. Indeed, the small-
est grains or PAHs seem to be underabundant in proplyds com-
pared to the ISM: this is observed for HST10 by Vicente et al.
(2013) and for 105-600 in this study (see Sect. 4.1.1). This ob-
servational fact is in agreement with the low detection rate of
PAHs in isolated disks around young low-mass stars (Geers et al.
2006; Oliveira et al. 2010). We set the minimum grain radius
to 3 nm in the model, that is, excluding the smallest particles
such as PAHs, for consistency with that observational fact and
assuming that this is a general trend for proplyds. In the PDR
model, the main impact of this modification is to remove the
contribution of these small grains to the photo-electric heating
and to the H2 formation rate. This parameter has not a signif-
icant impact on the modelled line fluxes because proplyds are
dense PDRs where the grain photoelectric e↵ect may not always
dominate the heating (this will be discussed in Appendix B ac-
cording to our results). Grain growth inside an evolving object
tends to modify the grain distribution by increasing the maxi-
mum grain radius amax, lowering the absolute value of the power-
law index and finally it reduces the FUV extinction curve. Since
these parameters can not be constrained accurately based on cur-
rent observations of proplyds, we have explored their e↵ects
2 http://pdr.obspm.fr/PDRcode.html
by changing three parameters independently: the maximal ra-
dius amax up to 3  m, consistently with observations of Orion
proplyds (Shuping et al. 2003; Vicente 2009); the power-law in-
dex down to 3.0 (e.g. Testi et al. 2014); and the FUV extinction
using various curves of Fitzpatrick & Massa (1988) including a
case with a dust FUV extinction cross section per H nucleus
 ext ' 8 ⇥ 10 22 cm2 as used for a sample of proplyds in the
Orion nebula by Störzer & Hollenbach (1999). The e↵ects on
the model results are discussed in Appendix B and the general
conclusion is that the changes do not a↵ect the model results sig-
nificantly. Hence, we keep the default ISM properties throughout
this paper.
The input parameters of the Meudon code are the density
profile as a function of visual extinction AV , and the incoming
FUV radiation field. These parameters are related to those of the
proplyd model presented in Sect. 3.1 in the following way. The
impinging radiation field is set by the value G0 arriving at the
surface of the envelope. The density profile between the enve-
lope surface, or ionisation front, at AV = 0 and the disk surface
at AjumpV is constant with a value n = nenv. At the envelope –
disk interface (i.e. at at AjumpV ), the density jumps to n = ndisk
and is kept constant up to AmaxV . Since the parameter A
jump
V gives
the position of the envelope – disk interface, it is also the visual
extinction of the envelope and is set by
AjumpV =
Nenv

=
aenv ⇥ nenv

, (6)
where  is the parameter which relates the envelope column den-
sity Nenv to the extinction at the density jump, and can be cal-
culated from Table 6,  = NH/AV = 1.87 ⇥ 1021 cm 2 (assum-
ing ISM properties). The envelope column density is defined by
Nenv = nenv ⇥ aenv. Finally, the value of AmaxV is set to 10. The
exact value is not critical but we have carefully checked that it
is high enough. Indeed, most of the UV radiation is rapidly ab-
sorbed and most of the emission arises from regions of low ex-
tinction so increasing this parameter does not impact the results.
3.4. Fitting strategy
In order to estimate the unknown parameters of the model (see
Table 5), we are looking for the set of values that best fit the ob-
servations based on a chi-square minimisation. For the spectral
energy distribution of the dust, the model numerically converges
to the best solution in the space of parameters using a Nelder-
Meadwith non-linear minimisation script. For the line emission,
we ran the above model on a grid for nenv and ndisk in a range of
realistic values. The apparent size of the disk S disk is adjusted in
the case of 105-600 while is known for the other proplyds. The
best model is the one which minimises the chi-square between
observed and predicted line integrated intensities.
4. Results of proplyd models
In this section, we present the results of the comparison between
the models and observations. We start with 105-600, for which
the largest number of detections is available and follow with the
Orion proplyds.
4.1. Proplyd 105-600
4.1.1. Dust spectral energy distribution
The spectral energy distribution of 105-600 is shown in Fig. 4.
The results of the fit with the model to the observed SED
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Fig. 4. Best fit to the observed spectral energy distribution of the dust in
105-600 with a model including two components for the thermal emis-
sion and one for the emission of PAHs. Dots are detections while trian-
gle represents upper limits.
Table 7. Parameters derived from the fit of the spectral energy distribu-
tion for 105-600.
Parameters Best value Interval at 1 
Mdisk (M ) 0.67 0.46–0.97
TD,disk (K) 19.5 17.9–21.4
Menv (M ) 0.048 0.036–0.062
TD,env (K) 39.8 37.7–42.4
f PAHC (%) 0.24 0.22–0.25
Notes. Confidence intervals at 1  are calculated based on a method
with constant  2 boundaries as confidence limits (see Press 2007,
Chap. 15.6).
are given in Table 7. Under the assumptions described in
Sect. 3.2, the first component, the disk, is composed of a cold
dust population (⇠20 K) and a total mass (dust and gas) of
0.67 M . The envelope corresponds to a hotter dust popula-
tion (⇠40 K) and contains a total mass of 0.048 M . This
mass estimate is compared to other methods in Sect. D.2 which
yield similar values both for the disk and envelope. The es-
timated PAH abundance in the envelope is f PAHC = 0.0024,
about 30 times less than that in the PDR of the NGC 7023 re-
flection nebula (Berné & Tielens 2012). The depletion of PAHs
within a proplyd-like object has already been observed in HST10
(Vicente et al. 2013) with a relative abundance three times lower
than in 105-600 – about 90 times less than in NGC 7023. These
low abundances in proplyd-like object could result from PAH
destruction by the strong UV radiation field or sedimentation of
PAHs in the disk but this is currently still unclear.
4.1.2. Line emission
To compare our models with observations, we have ran a grid
of models with density ranges nenv = 1 ⇥ 103 2 ⇥ 104 cm 3
and ndisk = 1 ⇥ 105 1 ⇥ 107 cm 3, with constant grain prop-
erties as defined previously in Table 6 (amin = 3 nm,   =
0.01, see Appendix B for the impact of those parameters).
In Fig. 5, we present the comparison between all the models
and the observations. From the  2 analysis (Fig. 5b), a mini-
mum is clearly found where the best-fit model is the one with
nenv = 8.5 ⇥ 103 cm 3, ndisk = 7 ⇥ 105 cm 3 and a value
S disk = 2 ⇥ 107 AU2. in Fig. 6, we present the comparison
between the observed line integrated intensities and the best-fit
model. All lines are reproduced to a factor of a few or better, with
the notable exception of HCN (4-3) which is under-predicted by
more than an order of magnitude. HCN emission is a tracer of
dense gas, whereas our model with a constant density is adopted
only for the surface layers of the disk. To go further and improve
the modelling of the low-J CO and HCN lines would require a
detailed disk model not limited to the PDR as here.
The gas temperature at the edge of the envelope (ionisation
front) increases with the envelope density but in a relative small
range (⇠150 to 400 K, see Fig. 5c) compared to the variations
associated to the grains properties (Figs. B.1 and B.2). The gas
temperature at the surface of the disk mainly depends on the en-
velope density (see Sect. 5 for more details). The best-fit model
corresponds to a value of about 1100 K. Models with slightly
lower envelope densities, ans thus slightly higher disk surface
temperatures, are still close to the observations while the de-
crease in disk surface temperature caused by an increase in the
envelope density makes models diverge significantly from obser-
vations. This is strong evidence that the disk surface is hot, with
a temperature of around 1000 K or more.
4.1.3. Physical structure of the PDR
As an output of the model it is possible to obtain the 1D physical
structure of the PDR in the studied proplyds. We note that this
structure is only limited to the PDR, i.e. the envelope and the
surface layer of the disk, and so that the extracted physical prop-
erties are not valid deeper in the disk where much larger densi-
ties are expected and UV photons are strongly attenuated. The
1D profiles for the best model of 105-600 are shown in Fig. 7. It
can be seen that the H/H2 transition, defined here as the region
where 10 to 90% of H is in H2, encompasses the envelope – disk
interface (AjumpV = 0.742, see Eq. (6)) ranging from AV = 0.729
(inside the envelope, right before the interface) to AV = 0.748
(inside the disk). The C+/CO transition starts inside the molecu-
lar disk, at AV = 0.742 and stops at AV = 2.49.
The gas temperature is 285 K at the ionisation front and in-
creases up to 650 K at AV = 0.63 (Fig. 7, second pannel). It
then decreases to about 320 K before jumping to 1100 K at the
disk surface and then slowly decreases. We note that a smoother
density profile, rather than a jump, does not significantly change
the temperature profile except that it is slightly smoothed too.
We thus choose to keep a jump for simplicity. The initial in-
crease inside the envelope can be attributed to an increase of the
photoelectric-e↵ect e ciency related to the increasing concen-
tration of neutral grains (Fig. 7, third panel). The trend is inverted
just before reaching the disk (and the H/H2 transition) where the
e ciency drops. The photoelectric-e↵ect is by far the main heat-
ing mechanism inside the envelope. However, at the disk surface,
several heating mechanisms contribute significantly (Fig. 7, third
panel): chemical reactions (37%), photoelectric-e↵ect (24%),
formation of H2 on grains (17%,) collisional de-excitation of
UV-pumped H2 (15%) and direct ionisation and dissociation by
FUV photons (7%). Beyond AV = 1, the photoelectric-e↵ect be-
comes again the main heating mechanism up to AV = 4.5, where
the gas-grains collisions take the lead and keep the gas tempera-
ture close to the dust temperature. However, at this location, our
simple constant density PDR model is not appropriate anymore
and proper modelling will require specific disk models.
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Fig. 5. a) Modelled lines fluxes (105-600) for the considered density ranges (colored points) compared to observations (black diamonds). Uncer-
tainties of observations are not plotted because they are smaller than the marker. b)  2 comparing observed line integrated intensities of 105-600
and modelled values for the considered envelope and disk densities. c) Temperature at the ionisation front, overlaid are the  2 contours. d) Tem-
perature at the disk surface. In panels b, c, d, points are the positions where the models are calculated and the colors and contours result from
interpolating the model results over these points.
Inside the envelope, owing to the relatively high gas density,
the main cooling mechanism is the fine-structure line emission
of
⇥
OI
⇤
63  m, which is one order of magnitude stronger than
the
⇥
CII
⇤
158  m line. At the surface of the disk, the cooling is
shared between the cascade of H2, the gas-grains collisions, the
emission of O and CO. Deeper in the disk, CO and O dominate
the cooling.
4.2. Results for Orion proplyds
For the three Orion proplyds, few detections of gas lines are
available. For these sources the far-infrared dust emission was
not detected since it is drowned in the emission from the nebula.
We therefore only attempt to reproduce the observed line emis-
sion with our model. Intense emission of the
⇥
OI
⇤
6300 Å line
is observed towards the disks of HST10 and 203-506 as reported
by Bally et al. (1998). This line arises from the hot neutral layers
of the PDR. Its excitation is the result of the rapid formation of
OH through the reaction of O with H2, followed by photodisso-
ciation leaving a large fraction of O in an electronically excited
state which radiatively decays through emission in the 6300 Å
line. Since this process was not included in the public version of
the Meudon PDR code (it will be in the next one), we therefore
calculate the intensity of the
⇥
OI
⇤
6300 Å line using the prescrip-
tion of Störzer & Hollenbach (1998), using the column density
of OH predicted by our model. In order to fit the observations,
we follow the same strategy as for 105-600, i.e. we vary the en-
velope and disk density. Comparison between observations and
the best-fit model are shown in Fig. 8, while parameters and out-
puts of the best-fit models are given in Tables 5 and 8.
A69, page 11 of 23
BIBLIOGRAPHIE 99
Annexe 2 : Article de J. Champion, publié dans A&A
A&A 604, A69 (2017)
10−20
10−18
10−16
10−14
lin
e 
flu
xe
s 
(W
 m
−
2 )
HC
N (
4−3
)
HC
O+
 (4−
3)
13
CO
 (3−
2)
CO
 (3−
2)
CO
 (4−
3)
CO
 (6−
5)
CO
 (7−
6) H
IFI
CO
 (7−
6) A
PE
X
CO
 (10
−
9)
CO
 (15
−
14
)
CO
 (17
−
16
)
CO
 (19
−
18
)
[CII
]
[OI
]
 
 
observations
best−fit model
Fig. 6. Comparison between best-fit model line integrated intensities
and observed line integrated intensities for 105-600.
For HST10, models cannot produce more than
10 6 Wm 2 sr 1 of
⇥
CII
⇤
emission – including changing the
envelope density, the small grains abundance or dust extinction
properties – which is well below the upper limit extracted from
observation. This is consistent with the idea that the observed
emission should be dominated by the
⇥13CII⇤ emission from the
HII region expected at the same frequency. Overall this suggests
that the envelope properties are not well constrained here. The⇥
OI
⇤
6300 Å line intensity is initially strongly underestimated
but is better reproduced if the mechanism of formation for the
excited oxygen described by Störzer & Hollenbach (1998) is
included in the model and if an nenv  4 ⇥ 105 cm 3 is used.
Above this value, the envelope column density is large enough
that OH starts to form inside the envelope, which is incompatible
with observations showing that the emission occurs close to
the disk surface (Bally et al. 1998). An envelope density of
nenv  4 ⇥ 105 cm 3 corresponds to an envelope column density
of about Nenv = 3 ⇥ 1021 cm 2 which is slightly below the
estimated value of 5.5 ⇥ 1021 cm 2 from Störzer & Hollenbach
(1998). The H2 and
⇥
OI
⇤
6300 Å lines are best explained with a
disk density of the order of 106 cm 3. The best-fit model gives
nenv = 2.5⇥105 cm 3 and ndisk = 4⇥106 cm 3. The disk density
is consistent with the estimate of Störzer & Hollenbach (1998)
who found the same value. The temperature at the disk surface
predicted by the best fit model is 1150 K.
For 244-440,
⇥
CII
⇤
arising mainly from the envelope is prob-
ably detected but, as HST10, drowned in the nebula emission.
The OH line is well detected and should arise from the disk (un-
der the assumptions that this line is being emitted by the proplyd,
and no other object of the Orion Bar is in the line of sight). With
two lines, one of which is an upper limit, the two densities will be
poorly constrained, but we nevertheless found a clear best-fit for
a model with nenv = 1 ⇥ 105 cm 3 and ndisk = 2 ⇥ 106 cm 3. The
temperature at the disk surface predicted by the best fit model
is 1270 K. These values are consistent with those found for the
other Orion proplyds.
For 203-506, the disk density is well constrained by the ob-
servation of the H2 and HCO+ lines and the best-fit value is
ndisk = 1 ⇥ 106 cm 3. The envelope density that corresponds
to the ambiant PDR resulting from the photoevaporation of the
Orion bar (Goicoechea et al. 2016) is estimated to be nenv =
4.5 ⇥ 104 cm 3. The temperature at the disk surface (which we
consider being at the H/H2 transition) predicted by the best fit
model is 1080 K. Here again, we need to include the mech-
anism of Störzer & Hollenbach (1998) in the model in order
to get closer to the observed
⇥
OI
⇤
6300 Å line intensity but is
still highly underestimated. This discrepancy could be explained
by the emission from shocked regions or that another mecha-
nism to form OH is missing, e.g. by reactions with vibrationally
excited H2.
The physical structures extracted for the Orion proplyds are
not shown here because they are constrained less well than 105-
600. They are found to be similar to that given for 105-600 in
Fig. 7, with a rapid increase of the gas temperature at the disk
surface and the H/H2 transition layer located close to it.
4.3. Comparison to other models
It is interesting to compare the results obtained here with those of
earlier studies of proplyds using PDRmodels. In doing this com-
parison it is important to keep in mind that these studies usually
do not compare their predictions to actual observations of PDR
tracers towards these objects.
Störzer & Hollenbach (1999) and Adams et al. (2004) use a
PDR model based on the classical Tielens & Hollenbach (1985)
model. Contrary to what is presented here, they consider a single
constant density structure. Störzer & Hollenbach (1999) com-
pare their models to the emission of vibrationally excited H2
and
⇥
OI
⇤
6300 Å emission observed in Orion proplyds (including
HST10) and find good agreement. They also predicted the far in-
frared line intensities of the
⇥
CII
⇤
line, for which they give values
ranging between 2.4 and 3.1⇥10 6 Wm 2 sr 1, which assuming
an emitting size equal to the size of the envelope projected on the
plane of the sky (2.600 ⇥ 100, see Table 1) corresponds to a flux
of 1.15 1.50 ⇥ 10 16 Wm 2, just below the high upper limit of
2.3 ⇥ 10 16 Wm 2 that we obtained. While not excluded, their
value is probably overestimated since the observation is sup-
posed to be highly contaminated by the nebula emission. They
have also predicted strong
⇥
OI
⇤
63  m emission close to our high
upper limit of detection leading to the same possible conclusion.
Detailed observations are needed to conclude clearly. The study
of Adams et al. (2004) is essentially theoretical. While focusing
on di↵erent FUV field ranges, the temperature profile is char-
acterised in both studies by a region of constant and high tem-
perature (>4000 K) at low column densities followed by a drop
of temperature at the location of the H/H2 transition, which is
situated, in their models, just above the disk. The temperature
profile which we find here (Fig. 7) di↵ers greatly from that of
Störzer & Hollenbach (1999) and Adams et al. (2004) in that the
temperature we find at low column densities is much lower (typ-
ically a few 100 K). This is mainly due to two fundamental dif-
ferences which reduce the heating in the envelope in our models:
firstly, the lower density does not allow collisional de-excitation
of H2 to be important, and secondly, the low abundance of small
grains that we have considered (in agreement with the obser-
vation that PAHs are underabundant in HST10 and in 105-600
(Vicente et al. 2013, and Sect. 4.1.1), reduces photoelectric heat-
ing drastically. Nevertheless, an important aspect in the frame of
photoevaporation is that the temperatures at the disk surface de-
rived by Störzer & Hollenbach (1999) and Adams et al. (2004)
are typically of the order of a few 100 K (lower than ours).
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Fig. 7. PDR structure of the best-fit model for the Carina candidate proplyd 105-600. FUV radiation field is incoming from the left where the
ionisation front is located at AV = 0. The disk surface, represented by a vertical dashed black line, is located at AV = 0.742. The small dark grey
patch close to the disk surface illustrates the H/H2 transition (10 to 90% of H in H2) and the bright green patch illustrates the C+/CO transition (10
to 90% of C in CO). The dust temperature is given as a range corresponding to the temperature of the biggest to the lowest studied grains (radius
of 3 to 300 nm). We note that the x-axis is in magnitude of visual extinction. In distance, the envelope represents about 11 000 AU while the green
patch in the disk represents 300 AU.
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Table 8. Physical parameters estimated with the model for the studied prolyds.
Object Ptrans
Gas temperature at Nenv rdisk M˙ supercritical M˙ subcritical M˙ observed
the disk surface (K) (cm 2) (AU) (M /yr) (M /yr) (M /yr)
105-600 1.00 1100 1.4e+21 2500a 7.5e-05 ... 1e-06
HST10 1.05 1150 2.0e+21 85b 5.0e-07 1.7e-08 (7 ± 5)e-07
244-440 1.01 1270 1.9e+21 193b 1.4e-06 8.2e-09 (15 ± 7)e-07
203-506 1.12 1080 1.0e+21 150b 9.4e-08 9.9e-09 ...
Notes. Densities and temperature are derived form the best fit model for each object. The observed mass-loss rates derived at the ionisation front
are from Henney & O’Dell (1999) for HST10 and 244-440, and derived by us from H↵ images for 105-600 (see text for details). A central star of
1 M  is used in the calculation of the mass-loss rate for 105-600 while, for the Orion proplyds, we used a 0.1 and 1 M  for the supercritical and
subcritical cases respectively. (a) Disk radius roughly approximated by this study (see Sect. 4.1.2). (b) Disk radius estimated by spatially resolved
observation: HST10 from Chen et al. (1998), 244-440 and 203-506 from Vicente & Alves (2005).
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Fig. 8. Comparison between observed line integrated intensities and
best-fit models for the Orion proplyds. Observations are shown in
black while estimated line integrated intensities using the outputs of the
models (including the method of Störzer & Hollenbach (1998) for the⇥
OI
⇤
6300 Å line) are shown in blue. The heads of the black arrows give
the upper limits for
⇥
CII
⇤
emission in the case of HST10 and 244-440.
Our prediction for the H2 (1-0) S(1) line for HST10 is in good
agreement with theirs and with our observations.
5. Effect of the H/H2 transition layer location
on the gas thermal balance at the disk surface
In this section, we explore the e↵ect of the location of the H/H2
transition layer on the gas thermal balance, and the gas tempera-
ture, at the disk surface, in other words, the density jump in our
model. As described in Tielens (2005), the location of this layer
(corresponding to the column density of hydrogen nucleus), is
proportional to the FUV fluxG0 and inversely proportional to the
density. Since the column density between the ionisation front
and this layer is mainly set by the envelope density in the case of
proplyds, we run our model on a grid of values for nenv and G0
from 2 ⇥ 103 to 2 ⇥ 105. We also considered di↵erent envelope
sizes: a large one corresponding to the size of the biggest stud-
ied proplyd, 105-600, and a small one corresponding to the size
of HST10.
5.1. Temperature
First of all, we extracted the gas temperature at the disk surface
for each model of the grid to see its evolution with the position
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Fig. 9. Modelled temperature at the disk surface as a function of the
position of the H/H2 transition for various radiation fields and adopting
the geometries of 105-600 as a large proplyd and HST10 as a small pro-
plyd. The points are the positions where the models are calculated and
corresponding solid lines are cubic interpolations. The dotted vertical
line corresponds to Ptrans = 1. On the left side of this line, the H/H2
transition is inside the disk, while on the right side of this line the H/H2
transition is inside the envelope.
of the H/H2 transition layer. This is illustrated in Fig. 9 which
presents the gas temperature at the disk surface as a function of
the position of the H/H2 transition which is captured by the ratio
Ptrans = A
jump
V /A
H H2
V = Nenv/NH H2 , where A
H H2
V is the visual
extinction, or position, at which the transition layer starts, that is,
where 10% of the hydrogen is in molecular form, and AjumpV is the
visual extinction setting the position of the density jump corre-
sponding to the disk surface in our model. The H/H2 transition is
thus totally located inside the disk when Ptrans < 1, and is located
or starts in the envelope when Ptrans > 1. A similar behaviour is
observed for all the studied cases: a hot (T = 1500 5000 K)
regime prevails when the transition is located inside the disk
(Ptrans < 1) while a warm regime (T < 500 K) is observed
when the transition is located inside the envelope (Ptrans > 1).
A transitional regime (T ⇠ 500 1500 K) lies between the hot
and warm regimes at Ptrans ⇠ 1.
5.2. Heating and cooling mechanisms
To gain insight into the mechanisms driving this temperature be-
haviour, we also studied the evolution of the heating and cooling
A69, page 14 of 23
102 BIBLIOGRAPHIE
Annexe 2 : Article de J. Champion, publié dans A&A
J. Champion et al.: Herschel survey and modelling of externally-illuminated photoevaporating protoplanetary disks
Ptrans
m
e
a
n
 c
o
n
tri
bu
tio
n 
(%
)
 
 
0.1 1 100
20
40
60
80
100
photoelectric effect
H2 formation
H2 cascade
exothermal reactions
photoreactions
(a) Large proplyd (size of 105-600) – G0 = 2 ⇥ 103
Ptrans
m
e
a
n
 c
o
n
tri
bu
tio
n 
(%
)
transition layer starting inside
the disk
transition layer starting inside
the envelope
0.1 1 100
20
40
60
80
100
(b) Small proplyd (size of HST10) – G0 = 2 ⇥ 103
Ptrans
m
e
a
n
 c
o
n
tri
bu
tio
n 
(%
)
0.1 1 100
20
40
60
80
100
(c) Large proplyd (size of 105-600) – G0 = 2 ⇥ 104
Ptrans
m
e
a
n
 c
o
n
tri
bu
tio
n 
(%
)
0.1 1 100
20
40
60
80
100
(d) Small proplyd (size of HST10) – G0 = 2 ⇥ 104
Ptrans
m
e
a
n
 c
o
n
tri
bu
tio
n 
(%
)
0.1 1 100
20
40
60
80
100
(e) Large proplyd (size of 105-600) – G0 = 2 ⇥ 105
Ptrans
m
e
a
n
 c
o
n
tri
bu
tio
n 
(%
)
0.1 1 100
20
40
60
80
100
(f) Small proplyd (size of HST10) – G0 = 2 ⇥ 105
Fig. 10. Relative contribution of the main heating processes at the surface of the disk for di↵erent sizes of proplyd (size of 105-600 or HST10) and
FUV field (2 ⇥ 103, 2 ⇥ 104 and 2 ⇥ 105) as a function of the location of the H/H2 transition.
mechanisms as a function of the H/H2 transition layer position.
Results are given in Figs. 10 and 11 respectively. The follow-
ing observations can be made: when the envelope density (and
visual extinction) is small and the transition is inside the disk
(Ptrans < 1, T ⇠ 1500 5000 K), the collisional de-excitation
of UV-pumped H2 is very e cient and dominates the heating,
except for very intense FUV fields (G0 > 105) where the heat-
ing by the photo-electric e↵ect can be even higher, while cool-
ing is dominated by gas-grain collisions. This corresponds to the
hot regime. When the transition is located inside the envelope
(Ptrans > 1, T < 500 K), the photoelectric e↵ect on grains dom-
inates the heating, and cooling is dominated by emission in fine
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(f) Small proplyd (size of HST10) – G0 = 2 ⇥ 105
Fig. 11. Relative contribution of the main cooling processes at the surface of the disk for di↵erent sizes of proplyd (size of 105-600 or HST10)
and FUV field (2 ⇥ 103, 2 ⇥ 104 and 2 ⇥ 105) as a function of the location of the H/H2 transition.
structure lines of oxygen. This corresponds to the warm regime
which is the classical solution for thermal balance usually ob-
served in PDRs. Finally, in the transitional regime, that is, when
the transition is close to the surface but starts inside the envelope
(Ptrans ⇠ 1, T = 500 1500 K), the contribution of a collection
of heating processes (exothermal reactions, H2 formation and
direct absorption of ionising/dissociation photons, exothermal
chemical reactions) control the heating and cooling also occurs
through multiple processes (e.g. collisional excitation of H2, OH
and CO emission lines).
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5.3. Evidence for a specific energetic regime
At this point it is interesting to note that for each object, the H/H2
transition in the best-fit model is located close to the disk sur-
face (Ptrans & 1, cf. Table 8 and Fig. 9). This is in agreement
with spatially resolved observations which for instance show
that the emission of vibrationally excited H2 (for HST10) and⇥
OI
⇤
6300 Å (for HST10 and 203-506) arises from the disk sur-
face or just above (Chen et al. 1998; Bally et al. 1998). This im-
plies that proplyds appear to be in the transitional regime with
temperatures at the disk surface close to 1000 K. Guided by
Fig. 9, we build the following reasoning: when the isolated disk
(before the formation of the envelope) is irradiated by the ex-
ternal FUV photons, the H/H2 transition forms inside the disk,
and the temperature rises to some several 1000 K, driving an in-
tense photoevaporation flow. This increases the column density
of the envelope Nenv, dragging the H/H2 transition out of the disk
(Ptrans = Nenv/NH H2 > 1) which lowers the temperature at the
disk surface. Consequently, the evaporating mass flux will de-
crease and so will the envelope column density due to spherical
divergence. At one point the H/H2 transition will go back inside
the disk (Ptrans < 1), temperature will rise, mass-loss increase as
well as envelope column density, etc.
Overall, this suggests that proplyds are in an equilibrium
where the temperature of the disk surface is set so that mass loss
is su cient to keep the envelope column density to a value that
maintains the H/H2 transition close to the disk surface. In this
specific case, the disk surface temperature is set by a combi-
nation of numerous heating and cooling processes and reaches
values of the order of 1000 K (for radiation fields between
G0 = 2000 and G0 = 2 ⇥ 105).
6. Photoevaporation and mass-loss rates
At this point it is interesting to discuss photoevaporation and
mass loss of proplyds in the context of our results. Namely,
knowing the size of the disks and a possible range of masses for
the central stars from independent studies, we can use the sur-
face temperature and densities from our models (Tables 5 and 8)
to estimate photoevaporation rates.
6.1. Definitions
The critical radius where the kinetic energy of gas par-
ticles is equal to the gravitational potential is defined as
(Hollenbach et al. 1994)
rg =
GM⇤
c2S
, (7)
where the sound speed cS is
cS =
s
  kB T
µ mH
· (8)
The term µ mH is the mean particle weight,   is the adiabatic
index taken as 7/5 here – the value for a perfect diatomic gas –
and kB the Boltzmann constant. The mass-loss rate is defined for
two cases, which depend on the value of the disk radius rdisk:
Supercritical case when rdisk > rg.
The mass-loss rate occurs mostly from the disk surface (ver-
tical mass-loss) and is given by (Johnstone et al. 1998),
M˙ = µmHndiskcS ⇥ 2⇡(r2disk   r2g). (9)
Subcritical case when rdisk < rg.
The mass-loss rate occurs from the disk edge (radial mass
loss) and is given by (Adams et al. 2004),
M˙ = C0 NC µ mH cS rg
⇣ rg
rd
⌘
exp
⇥ rg/2rd⇤, (10)
where C0 is a dimensionless constant of order unity and NC
is defined as the atomic region of the PDR in their models
which must be of the order of Nenv in ours.
6.2. Carina candidate proplyd 105-600
For 105-600, the disk (or candidate disk) size is unknown. The
value of S disk derived from the model can be converted in an
equivalent radius considering that the disk is in the plane of the
sky. This yields a value of about 1.100 or 2500 AU. The temper-
ature at the surface of the disk is estimated to be about 1100 K.
For such a large radius, rdisk > rg for masses of central star up
to 30 M , and the supercritical regime prevails everywhere. We
derive for this case a mass-loss rate M˙ = 7.5 ⇥ 10 5 M /yr.
The mass-loss at the ionisation front can be derived from the H 
emission, and we find a value of the order of 2 ⇥ 10 6 M /yr,
about 40 times smaller. This discrepancy could be explained if
the envelope is in a phase where it is gaining mass (see Sect. 5.1)
while depleting the disk. We note that the Orion proplyds, which
seem to be at equilibrium (mass loss at the ionisation is roughly
equal to the disk mass loss computed here, see Sect. 6.3), gener-
ally exhibit a tear-drop shaped envelope as HST10 (Fig. 1b) as
the consequence of this equilibrium. It is thus possible that the
sharper shape of 105-600 (Fig. 1a) results from an envelope that
is still growing in mass. Since the growth phase is expected to be
quick, for example forming a 0.05 M  envelope with such a rate
would take few hundred years, 105-600 would thus be a very
young object. Alternatively, it is possible that the disk radius we
consider here is too large by about an order of magnitude. This
would however pose a serious problem to our model when try-
ing to reproduce the high-J CO lines. Since a protoplanetary disk
with a radius of 2500 AU appears unrealistic, what we call disk
in this case could most likely refer to a young forming disk from
the original cloud material (similar to other large “pseudo-disks”
observed, e.g. as in Quanz et al. 2010). Further observations at
(sub)millimeter wavelengths to resolve the structure and kine-
matics of the disk will be required to settle this issue.
6.3. Orion Proplyds
For HST10 and 244-440, Henney & O’Dell (1999) derived the
mass-loss rates at the ionisation front from spectroscopic obser-
vations of ionised gas tracers and found values of (7 ± 5) ⇥ 10 7
and (15 ± 7) ⇥ 10 7 M  yr 1 respectively. For 203-506, since
the envelope ionisation front is not observed because the disk is
embedded in neutral gas, the mass-loss cannot be derived from
ionised gas tracers.
For the Orion proplyds whose disk outer radii are known
(Vicente & Alves 2005), we can derive the mass-loss rates from
our model using the analytical prescription presented above.
The masses of their central stars are not precisely known but
taking into account the stellar mass function of the cluster
(e.g. Hillenbrand & Carpenter 2000), they are very likely about
0.1 M  or less. A surface temperature of the order of 1000 K,
as obtained from our study, would result in a gravitational radius
of 20 AU, or less, and implies the supercritical case (rdisk > rg)
for all disks. The subcritical case is still possible, but unlikely
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because we need to assume that central stars have a mass of
about 1 M , resulting in a gravitational radius of the order of
200 AU.We nevertheless consider both cases in our calculations.
The mass-loss rates for each case are given in Table 8. In the sub-
critical regime, we find values of the order a few 10 8 M /yr, in
agreement with the results of Adams et al. (2004), but which are
too low compared to the observed values. On the other hand, the
supercritical values of mass-loss are in better agreement with
the mass loss derived at the ionisation front. Hence, to recon-
cile the photoevaporation rates derived from our best fit models
with those derived from the observations by Henney & O’Dell
(1999), one must assume that the flows are in a supercritical
regime. This is compatible with the idea that central stars have
masses well below one solar mass. If this is indeed the case,
given that disk masses do not significantly exceed 0.01 M  in
mass, this implies short lifetimes for these disks (of the order
of several 104 yr) which suggests that we should not see so
many of them, or that the ionising star  1 Ori C is particularly
young, a conundum that is known as the proplyd lifetime prob-
lem (Henney & O’Dell 1999). Clarke (2007) studied in detail the
dynamical evolution of proplyds assuming they are in the sub-
critical regime and found that their lifetime could in this case be
relatively large, solving this issue. In the light of the results pre-
sented here it appears that the subcritical assumption may not be
correct. Instead our results are in line with the idea that the Orion
Nebula is young, meaning that. that ⇥1 Ori C is less than a few
104 yr old, and that proplyds are indeed rare objects which we
happen to see in Orion by chance. Another possibility is that the
supercritical regime is not sustained at the same rate during the
whole proplyd life and declines with time so that the lifetimes
could be not so short.
7. Conclusions
In this paper, we have presented the first far-infrared observa-
tions of dense PDR tracers emitted by proplyds, obtained with
the Herschel Space Observatory and ALMA. Based on the de-
tailed Meudon PDR code, we have developed a 1D-model for
the PDR of a proplyd to predict the line emission arising from it.
This model successfully reproduces most lines, with the excep-
tion of HCN (4-3) in 105-600, and is somewhat lower than the
observed intensities of
⇥
OI
⇤
6300 Å (and possibly
⇥
CII
⇤
158  m)
in HST10 and 244-440. This tracer is most sensitive to the dens-
est gas (or the most di↵use for
⇥
CII
⇤
158  m) in proplyds which
are not well described in our simplified model.
For all the sources, at the disk surface, we find densities of
0.7 to 4 ⇥ 106 cm 3 and temperatures of 1000–1300 K. We find
that the position of the H/H2 transition layer is the critical param-
eter determining the disk surface temperature. Related to that,
our results suggest that proplyds are in a self-regulated regime
where the temperature of the disk surface is set so that mass loss
keeps the envelope column density su cient to bring the H/H2
transition out of the disk, yet close to its surface. We find that gas
energetics in this specific case results from a complex combina-
tion of several heating and cooling mechanisms, hence it can not
be captured by the classical solution where photoelectric e↵ect
on grains dominates the heating and
⇥
OI
⇤
and
⇥
CII
⇤
far infrared
emission dominates the cooling.
We derive mass-loss rates that are large (of the order of a few
10 7 M /yr for the Orion proplyds and a few 10 5 M /yr for 105-
600). Most of them are consistent with spectroscopic studies of
the ionisation front in theses objects and suggest that proplyds
undergo supercritical photoevaporation and indeed may have a
short lifetime.
To understand proplyd evolution, in a next step, it will be
necessary to couple hydrodynamic simulations of a supercritical
evaporation flow with a correct treatment of PDR physics and
chemistry. Concomitant with the development of models, spa-
tially resolved observations of molecular lines close to the sur-
face of the disks would help to constrain the photoevaporative
flows and to understand the evolution of a proplyd. In particular,
the high angular resolution provided by ALMA and the future
JWSTwill enable us to resolve photoevaporative flows and study
their properties and dynamics.
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date février 2017
lieu base de la NASA, Palmdale, 
Californie
l'auteur Olivier Berné est astrophy‑ 
sicien à l’Institut de recherche  
en astrophysique et planétologie  
(Irap) de Toulouse [1]. Ses recher‑ 
ches portent sur la physique  
du milieu interstellaire et l’astro‑ 
chimie des macromolécules 
carbonées. Il se consacre princi‑ 
palement à l’observation  
par spectrométrie infrarouge.
Article écrit avec Nicolas Baker
À voir sur le site lejournal.cnrs.fr/
videos/embarquement‑immediat‑ 
pour‑les‑etoiles
[1] Unité CNRS/Université de Toulouse 
Paul Sabatier
La tête dans les étoiles Le XX février, l’astrophysicien Oliver Berné part en mission  sur la base de la NASA de Palmdale, en Californie. Pendant  une semaine, à raison d’un vol en haute altitude par nuit, il va  
prendre des images de la grande nébuleuse d’Orion avec  
un télescope de 2,5 mètres, à bord d’un avion de la NASA. 
Les images obtenues seront ensuite analysées et rendues 
publiques en octobre 2017. L’objectif est d’aboutir à une carte  
inédite de la nébuleuse. Olivier Berné nous raconte, jour  
après jour, cette mission particulière. 
#01 | Arrivée à la base de la Nasa 
Apollo Avenue. Columbia Way. Lockheed Way. Les panneaux verts 
et blancs des rues rappellent que la ville de Palmdale a joué un rôle 
capital dans l’aventure aéronautique et spatiale étasunienne. À pre-
mière vue, Palmdale semble pourtant n’être qu’un enchaînement de 
zones commerciales et de parkings. Je continue ma route à bord de 
la Dodge Contact que j’ai louée à l’aéroport de Los Angeles. Petit à 
petit, le défilé des enseignes franchisées laisse place à un paysage 
plus dégagé. La ville s’ouvre sur le désert des Mojaves, une vaste 
plaine aride ponctuée de yuccas. Je m’attends à voir passer un de 
ces buissons roulants, clichés des westerns. 
Bientôt, sur ma gauche je devine une base aérienne. Des avions, 
militaires pour la plupart, sont exposés à la vue de tous. Ils ont 
soit été construits ici, soit testés en vol par les pilotes de Palmdale. 
Un des engins attire particulièrement le regard : le Blackbird, un 
avion espion noir, effilé, furtif. Véritable avion-fusée, il volait à plus 
de trois fois la vitesse du son, trop vite pour être intercepté par 
les missiles soviétiques. C’est un avion d’un autre genre mais tout 
aussi surprenant qui m’attend quelques centaines de mètres plus 
loin. Un panneau indique l’Armstrong Air Base. Je tourne pour me 
rendre sur cette base aérienne de la NASA. 
À l’accueil, je suis photographié, badgé et autorisé à rentrer. 
Puisque je suis français, et comme pour toute personne étrangère, 
une escorte accompagne chacun de mes déplacements sur le site. 
Coral Clark, petite, blonde, la quarantaine, me guide dans l’im-
pressionnant hangar de la NASA. Le bâtiment couvre 19 500 mètres 
carrés au sol soit, selon les unités journalistiques en vigueur, 
cinq terrains de football. « Ce hangar a servi au tournage du film 
Pirates des Caraïbes. Ils ont dû tout inonder ! », m’explique Coral. 
Nous sommes, il est vrai, à une heure de Hollywood par la route. 
p.1  13 Carnet de mission
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Mais je ne suis pas venu aux États-Unis pour observer les stars 
dans les rues de Los Angeles. Je m’intéresse plutôt aux étoiles de la 
voûte céleste. Je me dirige donc vers l’entrée du hangar. 
Devant un drapeau américain démesuré (au moins la taille d’un 
terrain de tennis) se dresse un Boeing 747 aux couleurs de la NASA. 
SOFIA (Stratospheric Observatory for Infrared Astronomy), obser-
vatoire volant, transporte un télescope de 2,5 mètres de diamètre. 
En naviguant à une altitude pouvant atteindre 45 000 pieds (envi-
ron 14 kilomètres), le télescope survole l’atmosphère et sa vapeur 
d’eau, ce qui permet d’observer en infrarouge. Une telle observa-
tion est impossible au sol, même sur des télescopes de haute alti-
tude. Cette semaine, trois vols ont été programmés dans le cadre 
du programme scientifique dont je fais partie. Objectif : observer, 
en infrarouge, la grande nébuleuse d’Orion. Ce nuage de gaz est 
une des pouponnières d’étoiles les plus proches de notre système 
solaire.
La naissance des étoiles reste l’un des grands mystères de l’astro-
physique actuelle. Dans notre galaxie, la Voie lactée, on compte 
environ 100 milliards d’étoiles dont une grande partie a été formée 
quand notre Univers avait la moitié de son âge actuel. Aujourd’hui, 
la quantité d’étoiles formées dans la Voie lactée ne représente 
plus qu’entre 3 et 5 masses solaires par an. D’où vient ce mauvais 
score ? Pourquoi ce ralentissement ? Nous savons que les étoiles se 
forment par effondrement gravitationnel de nuages de gaz d’hy-
drogène moléculaire. Cependant, certains phénomènes comme la 
turbulence peuvent empêcher cet effondrement. 
L’un des objectifs de notre projet d’observation de la nébuleuse 
d’Orion est justement de caractériser la dynamique du gaz. Nous 
allons donc observer les mouvements d’un élément spécifique : le 
carbone, l’un des éléments les plus abondants dans l’Univers. En 
fait, il s’agit de l’ion carbone C+ (l’atome de carbone avec un élec-
tron en moins). Certains éléments, lorsqu’ils sont à une certaine 
température, émettent à des fréquences spécifiques. C’est une 
sorte de signature dans le spectre électromagnétique (la lumière 
visible et tous les rayonnements non visibles par l’humain : infra-
rouge, radio, micro-ondes, gamma, etc.). Si l’élément qui émet 
cette lumière s’éloigne ou se rapproche de nous, sa signature sera 
décalée vers la gauche (« le rouge ») ou vers la droite (« le bleu ») 
sur le spectre. C’est l’effet Doppler. Il s’agit du même effet qui fait 
qu’une sirène semble plus aiguë lorsqu’elle se rapproche de nous 
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et plus grave lorsqu’elle s’éloigne. En observant les décalages du 
spectre à chaque point de la nébuleuse, on peut ainsi déduire les 
mouvements fins de la matière et leur vitesse. La raie d’émission 
(la signature) du C+ est l’une des plus intenses dans les nébuleuses, 
c’est la raison pour laquelle nous l’avons choisie. 
#02 | Préparation au vol : la sécurité avant tout
« La première chose dont je veux vous parler, c’est des vêtements 
qu’il faut porter à bord de l’avion. » Julian Guerra s’occupe de notre 
briefing. Le technicien prévention/sécurité a la trentaine, une 
petite barbe taillée, un sweat gris à capuche et une voix mono-
corde. « On veut tous être confortables et porter des tissus synthé-
tiques, mais en fait on recommande de choisir des fibres naturelles 
comme le coton, la laine ou le cuir. Le mieux, ce sont les habits faits 
en Nomex, comme les tenues d’aviateur, qui ne prennent pas feu. » 
Le briefing nous familiarise ensuite avec les différents masques à 
oxygène qu’il faudra savoir enfiler en cas de dépressurisation ou 
d’incendie à bord. Julian insiste sur une petite sacoche estampil-
lée EPOS (Emergency Passenger Oxygen System) qui contient une 
pochette en plastique jaune transparent à enfiler sur la tête et une 
bonbonne d’oxygène qui s’enclenche automatiquement. « De toute 
façon, vous saurez si ça ne fonctionne pas : vous ne sentirez pas le 
flux d’oxygène, vous commencerez à étouffer et puis le masque com-
mencera à s’affaisser sur votre visage… » Une fois en vol, il faudra 
garder cette sacoche sur soi à chaque déplacement, car il n’y aura 
pas de gros gobelet en plastique avec sachet qui tombe du plafond, 
qu’il faut enfiler soi-même avant d’aider les autres. En plus des 
masques à oxygène (il y en a cinq différents), Julian nous encourage 
à prendre en main les radios de secours et balises de signalisation. 
Masques testés, radios soupesées, fiche de présence signée, je suis 
fin prêt pour embarquer à bord du vol stratosphérique de demain. 
En m’escortant vers la sortie, un des membres de l’organisation me 
donne quelques derniers conseils : « Mets des habits chauds car il 
fait froid là-haut, achète-toi une tasse isotherme qui se ferme pour 
le café, tu en auras besoin, et n’oublie pas d’emporter à manger. Il n’y 
a pas de service à bord. »
#03 | Briefing avant la mission
C’est le jour J ! Le décollage est prévu à 17h34 précisément. Je dois 
arriver à la base en avance pour assister au briefing de mission. 
Cette réunion rassemble les grands responsables du vol : pilotes, 
directeurs de mission, météorologues, trafic aérien, responsables 
scientifiques et techniques. Randy Grashuis pilote la réunion. C’est 
lui qui sera notre directeur de mission. Il invite le météorologue 
au tableau. Ce soir, la météo s’annonce capricieuse : des nuages à 
très haute altitude risquent de compromettre la prise de données. 
« Si l’humidité est trop élevée, le volet du télescope peut geler et res-
ter bloqué en position ouvert », prévient Randy. Se poser avec le 
volet ouvert dans un endroit humide endommagerait le miroir et 
immobiliserait l’observatoire pendant des semaines. Mais Randy a 
un plan B. « Nous avons assez de carburant pour aller nous poser 
à Las Vegas s’il le faut. » Il énonce enfin quelques directives pour 
celles et ceux qui volent à bord de SOFIA pour la première fois : « Le 
micro-ondes est interdit pour éviter les interférences avec l’instru-
ment ». Dans la communauté astrophysique, on ne rigole plus avec 
les fours à micro-ondes depuis qu’une équipe en Australie a mis 
des mois à comprendre qu’un signal observé dans leur radiotéles-
cope était en fait dû au four de la cafétéria. 
Göran Sandell, un des responsables scientifiques allemands du 
projet, prend la parole pour faire le tour des objectifs scientifiques 
de la mission : « Make astronomy great again ! » Il ne s’agit pas seu-
lement d’un clin d’œil à la politique américaine, il fait aussi allu-
sion à GREAT, l’instrument installé sur le télescope ce soir. Randy, 
le responsable, termine en faisant l’appel, serre précipitamment 
la main des membres de l’équipe du soir et rappelle une dernière 
fois que le timing est serré. J’ai à peine le temps de récupérer mes 
affaires avant de rejoindre la piste et de monter à bord.
#04 | Clear for take off
L’équipage ferme les portes, nous attachons nos ceintures et met-
tons les casques qui nous permettront de communiquer dans cet 
avion particulièrement bruyant. La tour de contrôle nous donne 
le feu vert : « NASA 747 heavy, you’re clear for take off. » Nous voilà 
en route pour la stratosphère. L’appareil n’en est pas à son pre-
mier vol. Construit il y a quarante ans, il a servi chez Pan Am avant 
de rejoindre la flotte de United Airlines, qui l’a cédé à la NASA en 
1997. L’avion a alors subi des travaux pendant dix ans durant les-
quels sa structure a été profondément modifiée. Le fuselage a ainsi 
été découpé à l’arrière pour installer un télescope de 15 tonnes. La 
cabine a également été réaménagée en salle de contrôle. SOFIA est 
le fruit d’une collaboration entre les agences spatiales américaine 
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(NASA) et allemande (DLR).
Autour du directeur de mission, une douzaine de personnes veillent 
au bon déroulement des observations. Les opérateurs du télescope 
gardent la main sur le pointage. La tâche est plus ardue qu’au sol 
car, en plus du mouvement de rotation de la Terre, il faut corri-
ger le déplacement de l’avion. Un groupe de quatre jeunes scienti-
fiques travaille à une table sous un grand écran. Ils surveilleront la 
qualité des données récoltées par le télescope. Parmi eux, Cornelia 
et Ronan, deux collaborateurs du projet avec qui je communique 
régulièrement par mails. Cette mission nous permettra enfin de 
travailler ensemble en chair et en os. Je suis installé plus loin, à une 
table réservée aux « guest investigators » ou « chercheurs invités ». 
Au fond de la cabine je vois l’arrière du télescope, de la même cou-
leur bleue que les meubles de contrôle. J’aperçois surtout l’instru-
ment GREAT qui transformera la lumière collectée par le télescope 
en données scientifiques. GREAT doit être refroidi cryogénique-
ment à quelques degrés au dessus du zéro absolu. C’est aussi pour 
cela que la température de la cabine ne doit pas dépasser 16 degrés 
et qu’avant chaque vol, il faut refaire le plein d’azote liquide. Autour 
de l’instrument, les panneaux internes de l’avion ont été démon-
tés dévoilant un enchevêtrement de câbles et la structure interne 
du fuselage. L’isolation thermique en prend un coup, l’isolation 
acoustique également. Le télescope et l’instrument sont montés 
sur un système hydraulique de stabilisation. « Il s’agit d’un système 
assez simple utilisé depuis longtemps pour stabiliser les canons des 
navires de guerre », précise mon collègue Ronan avec son accent 
irlandais. En cas de turbulence, cette énorme machine semble 
secouée dans tous les sens. En fait, elle reste fixe, c’est l’avion qui 
bouge. Dans le cadre de mes recherches, j’ai eu recours plusieurs 
fois à des observations faites par SOFIA. Mais c’est la première 
fois que j’ai la chance de monter à bord et de pouvoir observer cet 
incroyable instrument.
#05 | Ondulations interstellaires 
Cela fait maintenant près de dix ans que j’étudie la nébuleuse 
d’Orion. L’histoire commence en 2008 quand, après mon doctorat, 
je pars travailler au Centre d’astrobiologie à Madrid, en Espagne. 
On me charge d’analyser un jeu de données énorme, similaire à 
celui que nous voulons obtenir avec SOFIA. Il s’agit d’une immense 
carte de la nébuleuse d’Orion. « Orion is a bitch », me prévient un 
collègue espagnol. Je comprends vite ce qu’il veut dire : il se passe 
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tellement de choses dans cette région de formation d’étoiles qu’il 
est difficile de savoir par où commencer. Jets provenant d’étoiles 
jeunes, disques protoplanétaires, bulles de plasma en tout genre, 
vents d’étoiles massives… J’ai l’embarras du choix ! Je décide fina-
lement de me concentrer sur d’étonnantes vagues dans la nébu-
leuse, un curieux petit phénomène qui n’a encore jamais été étudié. 
Je me replonge dans les grands classiques de la physique pour 
comprendre l’origine de ces vagues. Hydrodynamic and Hydro-
magnetic Stability, de Subrahmanyan Chandrasekhar (qui a écrit 
la théorie des trous noirs), m’est d’une utilité déterminante. Je 
comprends enfin que ces vagues sont le produit d’un phénomène 
hydrodynamique très connu : l’instabilité de Kelvin-Helmholtz. 
Derrière ce nom barbare se cache pourtant un phénomène parti-
culièrement banal. À la plage par exemple, les vaguelettes formées 
à la surface de l’eau par le souffle du vent sont dues à l’instabilité 
de Kelvin-Helmholtz. Dans le cas d’Orion, c’est le vent des étoiles 
massives (particules éjectées de l’étoile en flux continu) qui serait 
à l’origine de ces ondulations interstellaires. En déferlant, ces 
vagues pourraient être à l’origine de la turbulence qui empêche les 
nuages de s’effondrer et de former de nouvelles étoiles. 
Pour résumer, des étoiles, par leurs vents, empêcheraient d’autres 
étoiles de se former. On appelle cela un phénomène de rétroaction 
négatif. Ces résultats ont d’ailleurs fait l’objet d’une publication 
dans la revue scientifique Nature. Cette grande fierté personnelle a 
vite été détrônée par un autre article… dans le magazine Surf Ses-
sion ! Les « vagues de 30 milliards de mètres » ont effectivement de 
quoi faire rêver les surfeurs ! Avec la nouvelle carte que nous ten-
tons d’obtenir avec SOFIA, nous espérons découvrir davantage de 
vagues, et ainsi mieux comprendre l’origine de la turbulence.
#06 | Zone de turbulences 
Tout a bien commencé ce soir. Le volet du télescope est ouvert 
et l’instrument fonctionne correctement. Pendant les observa-
tions, tout astronome rêve de mettre son œil au bout de l’oculaire 
du télescope pour admirer les cieux. J’ai eu cette chance en 2004 
à l’observatoire du pic du Midi, perché à 2 800 mètres d’altitude. 
Ce soir-là, j’ai pu observer de mes yeux la majestueuse nébuleuse 
d’Orion dans l’oculaire d’un télescope amateur de 60 centimètres 
de diamètre. Sur les instruments professionnels c’est impossible, 
notamment lorsque l’on observe à des longueurs d’ondes situées 
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munications du directeur de mission. Nous traversons des nuages 
qui ont une altitude exceptionnellement haute. Randy surveille 
le niveau d’humidité extérieur. Il devient trop élevé. Il enclenche 
alors la fermeture du volet de 1,5 tonne qui va protéger le téles-
cope des éléments. Ce type de procédure, extrêmement rare, sera 
renouvelé à trois reprises ce soir ! Du jamais-vu pour la plupart 
des scientifiques à bord. Heureusement, le volet du télescope ne 
reste fermé que peu de temps à chaque fois et nous ne perdons, au 
total, que quelques dizaines de minutes d’observation sur les trois 
heures consacrées à Orion. Une fois notre séquence d’observation 
terminée, l’avion effectue un virage à 180 degrés et commence à 
pointer la galaxie M51, dernier objet céleste à observer ce soir. Je 
peux enfin boire mon café. Randy me fait signe : il vient d’obtenir 
l’autorisation des pilotes pour que je monte dans le cockpit. 
#07 | Dans le cockpit
Il fait nettement plus chaud que dans la cabine principale. Je 
rejoins Dean et Liz, aux manettes, et Matt, ingénieur de vol, ins-
tallé derrière eux. Ils portent les combinaisons des pilotes d’essai 
flanquées à l’épaule d’un drapeau américain. « La plupart de nos 
pilotes viennent de l’US Air Force mais ils peuvent aussi venir de 
compagnies commerciales », m’explique Matt devant les centaines 
de lumières, boutons, actionneurs, molettes et jauges qui font la 
prodigieuse complexité d’un cockpit de 747. « Quand ils ont modi-
fié l’avion avec le télescope et l’ouverture à l’arrière, ils ont fait des 
vols d’essai et ils ont montré qu’il volait quasiment de la même façon 
que l’avion original », nous dit-il. Liz, Dean et Matt commencent 
à discuter entre eux. On est suffisamment allégé en carburant 
pour pouvoir grimper plus haut et réduire encore plus la teneur 
en eau de l’atmosphère. « C’est vrai qu’en volant bien plus haut que 
les avions commerciaux, nous poussons l’appareil et ses réacteurs 
à leurs capacités maximales. » Les observations de la galaxie M51 
vont bientôt se terminer et nous mettons le cap sur la base. 
Ce premier vol m’a convaincu de la valeur de cet étonnant dispo-
sitif. SOFIA est le seul télescope qui permet d’observer dans l’hé-
misphère nord comme dans l’hémisphère sud. Des missions depuis 
la Nouvelle-Zélande sont d’ailleurs programmées dans les mois à 
venir. Mais ne serait-il pas plus simple d’envoyer des télescopes 
dans l’espace ? Ces télescopes en orbite ont effectivement l’énorme 
avantage de s’affranchir complètement de l’atmosphère. Mais avant 
de partir dans l’espace, la technologie doit être tellement validée et 
hors du spectre visible ! Mais SOFIA permet autre chose de tout 
aussi extraordinaire : nous pouvons observer l’arrivée des données 
en temps réel. Après avoir voyagé pendant plus de mille ans, les 
photons en provenance d’Orion sont récoltés par le télescope. Les 
données brutes sont alors transmises aux ordinateurs de bord et 
traitées en quelques minutes par les algorithmes qu’ont dévelop-
pés les scientifiques en charge de l’instrument GREAT. Les spectres 
et images tant attendus s’affichent sur un écran de contrôle. Ce que 
nous regardons nous réjouit : la structure complexe de la nébu-
leuse, avec ses filaments de gaz, apparaît. Je reconnais ces struc-
tures car je les ai déjà vues sur d’autres images. Mais cette fois 
nous avons plus : nous pouvons voir comment elles bougent.  
Tout me semble extrêmement prometteur. Mais Ronan, dont l’exi-
gence a plusieurs fois été cruciale au bon déroulement de notre 
projet, tempère mon enthousiasme : « Il faut garder un œil sur ce 
pixel pour les prochaines observations. » Selon lui, un des quatorze 
pixels de l’instrument ne fonctionne pas parfaitement. Quatorze 
pixels cela peut sembler peu à l’ère où le moindre capteur photo de 
téléphone en compte plusieurs millions. Mais il faut garder en tête 
que chaque pixel de GREAT enregistre bien plus qu’une simple cou-
leur : il empile des milliers de nuances du spectre (en infrarouge), 
ce qui permettra de déduire de manière très fine les mouvements 
de la matière. Pour chaque prise de vue, le télescope balaie une 
zone du ciel pendant vingt-cinq minutes. On obtient ainsi une unité 
de base, ou « tuile », qui viendra compléter la carte. Il faudra ima-
ger soixante-dix-huit « tuiles » pour couvrir la nébuleuse. 
Depuis le début de notre programme scientifique, un tiers environ 
de la nébuleuse a été cartographié. Ronan me montre une ébauche 
de carte qu’il a obtenue en compilant les premières données de la 
mission. Elle montre justement les vitesses des gaz d’Orion. En 
faisant varier les vitesses, on a l’impression de voyager en trois 
dimensions, au sein de ce gros nuage. Jürgen Stutzki, responsable 
à bord de l’instrument GREAT, s’immisce dans notre conversa-
tion : « Attention les gars, ces données ne quittent pas notre équipe 
pendant encore quelques mois. » La clause de confidentialité est 
stricte : il faut notamment s’assurer que les données ont bien été 
« nettoyées » avant d’être confiées aux astronomes. 
Quoiqu’il en soit, notre enthousiasme ne sera que de courte durée. 
« TLSR, confirmez bien que vous avez compris que nous devons fer-
mer le volet. » J’écoute attentivement dans mon casque les com-
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testée que dès que l’on est confiant pour y envoyer quelque chose, 
il s’agit de technologies vieilles de dix à quinze ans. Avec SOFIA, on 
peut adapter les toutes dernières technologies et l’instrument est 
réparable. Comme le disait Alois Himmes, de l’agence spatiale alle-
mande à l’époque de la première observation scientifique de SOFIA 
en 2007, « c’est un télescope spatial qui rentre à la maison tous les 
soirs. » 
Alors que nous nous rapprochons de la côte californienne, j’aper-
çois les lumières de la tentaculaire Los Angeles. Vu d’ici, on com-
prend mieux pourquoi la pollution lumineuse est un problème pour 
les astronomes… Le manque de sommeil (il est 5 heures du matin, 
heure locale), le décalage horaire, le froid, le bruit permanent et 
l’émotion de l’expérience m’ont mis dans un état second, mais je 
réalise la chance que j’ai : celle de faire un métier qui me permet 
encore de m’émerveiller comme un enfant. Dans la cabine de pilo-
tage de ce jumbo-jet reconfiguré, je me perds dans l’incroyable 
complexité nécessaire au bon déroulé de ces observations. 
Tant de talents, de matériel et de moyens mobilisés pour ces 
missions scientifiques, cela peut paraître fou. Mais cette énergie 
incroyable déployée dans le but de comprendre notre Univers et 
produire l’émotion associée à cette compréhension, c'est peut-être 
cela justement qui nous définit en tant qu’être humains. Je repense 
à la phrase prononcée par Göran Sandell au briefing : « Make astro-
nomy great again. » Elle prend ces dernières semaines un sens 
plus profond, car ce travail, qui ne sert à rien sinon à développer 
la connaissance et l’esprit critique, celui des scientifiques, est dans 
la ligne de mire de l’administration américaine actuelle. À nous, 
scientifiques et citoyens, de faire en sorte que cette activité et cet 
émerveillement puissent continuer. 
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Service International
S amedi 18 février, cela fera trois ansque Leopoldo Lopez est empri-sonné au Venezuela. L’opposantau président Nicolas Maduropurge une peine de presque qua-torze ans dans la prison militaire
de Ramo Verde, à une heure de Caracas. A 
l’issue d’un procès qualifié de « farce » par 
Human Rights Watch, il a été condamné pour
instigation à la violence lors de la manifesta-
tion du 12 février 2014, à Caracas, qui avait fait 
trois morts. Le 1er décembre 2016, un commis-
saire du Service bolivarien de renseignement 
(Sebin), José Ramon Perdomo Camacho, a été 
condamné à vingt-neuf ans et demi de prison
pour l’assassinat de l’étudiant Bassil Da Costa,
l’un des trois morts de février 2014. Ces trois 
victimes n’étaient pas imputables à l’opposi-
tion, mais à la police politique. Les violences 
du 12 février 2014 ont été le fait d’agents pro-
vocateurs du pouvoir, agissant de leur propre
initiative ou en service commandé.
La justice aurait dû relâcher immédiatement
Leopoldo Lopez, qui n’avait aucun lien avec 
l’assassin. « L’avocat de Leopoldo a saisi la cour 
suprême, confie son père, Leopoldo Lopez Gil, 
qui était récemment de passage à Paris. Mais 
le Venezuela n’est pas un pays normal. Il n’y a 
pas de séparation des pouvoirs. La justice n’est
pas indépendante. Un des procureurs du pro-
cès, exilé depuis, a admis que les magistrats
avaient obéi aux ordres de l’exécutif. »
D’autres cadres et élus du parti fondé par
Leopoldo Lopez, Volonté populaire, affilié à 
l’Internationale socialiste, ont été empri-
sonnés ou contraints à l’exil pour échapper
aux poursuites. « Les prisonniers politiques 
sont des otages du pouvoir », estime Alfredo
Romero, du Forum pénal vénézuélien, un ré-
seau d’avocats qui les défend. Le président
Maduro en relâche au compte-gouttes, pour 
les remplacer par d’autres. On dénombre
actuellement cent huit détenus politiques. 
Une vingtaine d’entre eux ont bénéficié
d’ordres de libération émis par la justice, 
mais le Sebin, la police politique, refuse d’ob-
tempérer. Parmi eux figure l’ancien diri-
geant étudiant Yon Goicoechea, qui a la dou-
ble nationalité vénézuélienne et espagnole.
A Cuba aussi, les prisonniers politiques sont
des otages, destinés à empêcher l’émergence 
d’une société civile. Ainsi, l’avocat Julio Ferrer
Tamayo a été arrêté le 23 septembre 2016, lors
d’une perquisition musclée à Cubalex, le 
centre d’assistance légale créé par Me Laritza 
Diversent à Arroyo Naranjo, banlieue misé-
rable de La Havane. Il est incarcéré pour avoir 
exercé son métier dans un pays où les seuls 
avocats autorisés sont des fonctionnaires 
regroupés dans des « cabinets collectifs ».
Le médecin Eduardo Cardet Concepcion est
détenu depuis le 30 novembre 2016. Il dirige le
Mouvement chrétien de libération, fondé par 
Oswaldo Paya (1952-2012), le dissident cubain 
qui avait été honoré par le prix Sakharov pour
la liberté de l’esprit, décerné par le Parlement 
européen en 2002. Cinquante-cinq activistes 
de l’Union patriotique de Cuba comptent 
parmi la centaine de prisonniers politiques. 
En 2016, les interpellations et arrestations de 
courte durée enregistrées par la Commission 
cubaine pour les droits de l’homme et la ré-
conciliation nationale ont frôlé les 10 000, un 
nombre record. Parmi les victimes de ce har-
cèlement figurent les Dames en blanc, l’asso-
ciation d’épouses de détenus politiques, et 
d’autres femmes qui luttent pour les libertés.
CYNISME
L’existence de prisonniers politiques est un 
indicateur de la violation des droits de 
l’homme. A l’époque des dictatures militaires 
conservatrices en Amérique latine, dans les 
années 1960-1970, la gauche était en phase
avec Amnesty International ou la Fédération 
internationale des droits de l’homme, à la-
quelle est affiliée la commission cubaine. 
L’exigence de libération des détenus politi-
ques faisait alors l’unanimité. Pourquoi 
n’est-ce plus le cas maintenant ? Comment ex-
pliquer le silence assourdissant de la gauche 
française ? Parce que les régimes de Cuba et 
du Venezuela prétendent incarner la gauche ? 
En somme, comme disait un président amé-
ricain au temps de la guerre froide, « ils sont 
des salauds, mais ce sont les nôtres » ?
Fidel et Raul Castro, tout comme Chavez, ont
bénéficié d’une amnistie à peine deux ans
après avoir été emprisonnés pour des faits 
aussi sanglants que l’attaque de la caserne de 
Moncada à Santiago de Cuba (1953) et la tenta-
tive de coup d’Etat militaire au Venezuela 
(1992). Leurs régimes ne procèdent pas de la 
même manière à l’égard de leurs prisonniers
parce qu’ils sont mus par le revanchisme. 
L’alternance ne fait pas partie de l’ADN
d’autocrates qui se croient nimbés à tout 
jamais d’une légitimité révolutionnaire.
Nicolas Maduro avait promis de libérer
Leopoldo Lopez si l’indépendantiste porto-
ricain Oscar Lopez Rivera était relâché. Barack 
Obama l’a gracié avant de quitter la Maison 
Blanche. Cependant, le « Tartuffe du cha-
visme » a refusé de tenir sa promesse en pré-
textant qu’il s’agissait juste d’une blague. Le
cynisme le dispute ainsi au grotesque. Les ré-
gimes cubain et vénézuélien sont une honte
pour la gauche démocratique. Prendre leur 
défense, plutôt que celle de leurs prisonniers 
politiques, révèle une absence de respect pour
l’Etat de droit et un manque d’attachement 
aux libertés publiques. Les valeurs républi-
caines ne sauraient être relativisées pour des 
raisons géopolitiques ou opportunistes. p
paranagua@lemonde.fr
À CUBA AUSSI, 
LES PRISONNIERS 
POLITIQUES 
SONT DES OTAGES, 
DESTINÉS 
À EMPÊCHER 
L’ÉMERGENCE D’UNE 
SOCIÉTÉ CIVILE
Venezuela et Cuba, honte pour la gauche démocratique
Une éphéméride 
planétaire
Le livre
L e 1er janvier 1917, le président américain WoodrowWilson prend ses fonctions à Washington pour un se-cond mandat. Les Américains lui savent gré de les tenirà l’écart de la guerre qui dévaste l’Europe depuis bien-
tôt trois ans. Le même jour à Petrograd, le corps de Raspoutine,
âme damnée de la famille impériale russe, est retrouvé dans 
les glaces de la Neva, deux jours après son assassinat. 365 jours
plus tard, le monde a basculé définitivement dans le XXe siècle.
Telle est l’idée brillante et féconde de Jean-Christophe
Buisson, directeur adjoint du Figaro Magazine : suivre au
jour le jour, sur tous les continents et dans tous les domai-
nes, les bouleversements, immenses ou plus furtifs qui ont
scandé cette « année qui a changé le monde ». Chaque événe-
ment de cette « chronologie-monde » originale est relaté en 
quelques lignes ou à peine plus, presque cliniques, comme 
les images saccadées du cinéma muet de l’époque. Le tout
est accompagné d’une remarquable et riche iconographie 
où se côtoient photographies, tableaux emblématiques,
affiches, reproductions de manuscrits ou cartographies.
À LA PEREC
Feuilleter cette éphéméride planétaire à la Perec est éton-
nant, passionnant, toujours éclairant. Le 15 janvier, est créée
la Coupe de France de football, dont la première édition sera
remportée, le 5 mai, par l’Olympique de Pantin. Le 26 février,
le premier disque de jazz de l’histoire est enregistré près
de Philadelphie par l’Original Dixieland Jass Band de La
Nouvelle-Orléans. En mars, Marcel Proust adresse à son édi-
teur Gaston Gallimard le manuscrit d’A l’ombre des jeunes
filles en fleurs. Apollinaire invente le mot « surréalisme ».
Sort aux Etats-Unis le court-métrage de Charles Chaplin 
L’Emigrant. Après trois jeunes bergers, quelque cinquante
mille personnes assurent qu’ils ont assisté à l’apparition de
la Vierge Marie à Fatima, au Portugal. Marie Curie, Prix Nobel
de physique puis de chimie, ébauche à Paris le premier 
centre anticancer en France à l’Institut du radium.
En 365 jours, des centaines de milliers de jeunes hommes
sont morts dans les combats des plaines de Champagne,
d’Ukraine, de Macédoine ou de Palestine. La guerre est deve-
nue globale. Les Anglais sont entrés dans Bagdad et Jérusa-
lem. L’empire russe s’est effondré et Lénine a pris le pouvoir,
tandis que les diplomates exploraient les pistes de l’après-
guerre. De Berlin à Pékin, de Paris à Washington, de Moscou
à Delhi, de Londres à Vienne et jusqu’au fin fond de l’Afrique
orientale sont apparus « tous les symptômes de l’irréversible
déclin de l’Europe » et l’émergence d’un « monde nouveau,
mécanisé, technique, rationnel, déicide, hyperviolent », por-
teur de bien d’autres orages, note l’auteur. Sous le regard de
ceux qui vont le dominer – Staline et Hitler, de Gaulle et
Gandhi, Churchill et Tito, Mao et Mustafa Kemal, dont le
portrait en situation est brossé. Et sous la plume, le pinceau
ou la caméra des plus grands artistes, écrivains ou penseurs.
Au total, une superbe réalisation. p
gérard courtois
1917, L’ANNÉE QUI A CHANGÉ
 LE MONDE
De Jean-Christophe Buisson
Ed. Perrin, 400 pages,
24,90 euros.
Le 22 avril, marchons pour défendre 
les sciences
Aux Etats-Unis comme en Europe, à l’occasion
de la Journée de la Terre, et à la veille du premier 
tour de la présidentielle en France, descendons 
dans les rues pour soutenir les sciences contre
les obscurantismes
Collectif
D epuis le 20 janvier et l’inves-titure de Donald Trump, cha-que jour apporte son lot
d’annonces fracassantes et de décrets
liberticides. Les sciences, et plus gé-
néralement le monde académique,
font partie des premières cibles de la
nouvelle administration. Une hosti-
lité idéologique à l’égard des sciences
s’exprime désormais dans la doctrine
officielle de la Maison Blanche. Dès
ses premiers jours de fonction, le
président Trump a cherché à contrô-
ler les programmes de recherche sus-
ceptibles de recevoir des crédits fédé-
raux et a restreint la diffusion des ré-
sultats de grandes agences fédérales
comme l’Agence pour la protection de
l’environnement (EPA), à la tête de la-
quelle a été placé un climatosceptique
proche des lobbys de l’énergie.
Pourquoi Trump cible-t-il ainsi le
monde universitaire et la recherche ? 
Pour la même raison qu’il cible le jour-
nalisme d’investigation : les scienti-
fiques comme les journalistes utili-
sent une méthode fondée sur la col-
lecte, la vérification et l’analyse des
faits. Impossible pour eux de sous-
crire à la fabrication pure et simple et
à l’utilisation de pseudo-faits (alterna-
tive facts) et de « post-vérités » pour 
donner crédit à des positions idéolo-
giques favorisant les grands lobbys 
industriels ou religieux sur des sujets 
aussi divers que le changement clima-
tique, la vaccination, l’économie, le 
port d’arme, l’interruption de gros-
sesse, les mouvements migratoires ou
les relations internationales…
A la pointe de cet obscurantisme,
négateurs et idéologues de l’Alt-Right
s’allient à la Maison Blanche pour 
semer le doute sur les faits pourtant
rigoureusement documentés et con-
sensuels au sein de la communauté 
des sciences du climat et de l’environ-
nement. Niant le consensus scientifi-
que autour de l’impact des activités 
humaines sur le réchauffement de la
planète et la nécessité d’y remédier 
par des stratégies d’adaptation globa-
les et aiguillées par des résultats
scientifiques sûrs, le nouveau pouvoir
en place cherche à asservir le travail
des agences scientifiques aux intérêts
à court terme de quelques grandes
firmes industrielles.
Les communautés scientifiques états-
uniennes, pourtant peu politisées, 
n’ont pas tardé à mettre en place des 
stratégies de résistance comme la sau-
vegarde de données sensibles sur le 
climat susceptibles d’être effacées sur
ordonnance (data rescue), des mani-
festations contre le décret anti-immi-
gration affectant les ressortissants de 
sept pays à majorité musulmane, qui 
aurait des effets désastreux sur la
collaboration scientifique, mais aussi 
la création de comptes de réseaux so-
ciaux « renégats » (rogue) ou « alter-
natifs » pour la NASA, l’EPA ou les Ins-
tituts nationaux de santé, qui tous
échappent au contrôle de l’Etat.
L’IMMENSE DANGER
Inspirée de la Women’s March, l’orga-
nisation d’une March for Science à 
Washington et dans d’autres villes 
américaines fait partie de ces initiati-
ves. Elle aura lieu le 22 avril, le Jour de la
Terre, pour signifier l’immense dan-
ger que représente la mise au pas des 
sciences. Ces mouvements décentrali-
sés et spontanés se sont étendus à 
l’étranger. « La science n’a pas de pa-
trie », disait Pasteur, son universalisme
fait sa force et sa grandeur.
Si la négation des résultats scienti-
fiques – issus des sciences de la na-
ture comme des sciences humaines
et sociales – est pour l’heure moins
développée en France qu’aux Etats-
Unis, les motifs d’inquiétude n’en
restent pas moins nombreux. Cela
concerne des prises de position répé-
tées de nos responsables politiques :
du haro sur la prétendue « culture de 
l’excuse » des sciences humaines et
sociales au retour du « roman natio-
nal » dans les programmes d’histoire,
jusqu’aux sorties de route climato-
sceptiques d’un ancien président de
la République, sans oublier l’introni-
sation du moteur diesel « au cœur de
la mobilité environnementale ».
Les orientations « stratégiques » de
l’Etat sur la recherche et l’enseigne-
ment supérieur sont une autre source
de préoccupation. Dans la maigre part
consacrée aux sciences des program-
mes des principaux candidats à la
prochaine élection présidentielle de
2017, et ce quel que soit leur bord,
celles-ci ne comptent qu’à travers
leur mise au service de l’innovation
et de l’« économie de la connais-
sance ». Cette vision étriquée et à
court terme contribue à l’affaiblisse-
ment des recherches fondamentales
menées sur le long terme qui seules 
permettent de suffisamment com-
prendre notre monde et nos sociétés
pour détecter et aider à anticiper ses
évolutions futures.
Aux Etats-Unis, en France et par-
tout ailleurs, les sciences doivent être
remises au cœur du débat public.
Marcher en nombre, comme y invi-
tent les scientifiques états-uniens et 
ceux d’au moins huit pays euro-
péens, est un moyen d’y parvenir. La
Marche citoyenne pour les sciences
en France, lancée le 27 janvier, parti-
cipe de ce mouvement international.
Synchronisée dans plusieurs villes
de France où des comités locaux sont
en cours d’organisation, elle rassem-
blera le 22 avril prochain toutes les
citoyennes et tous les citoyens qui
estiment que, dans notre démocratie,
la reconnaissance de la démarche 
scientifique et la garantie de l’indé-
pendance des organismes de recher-
che vis-à-vis des pouvoirs en place
sont des enjeux essentiels. Hasard du
calendrier, cette grande manifesta-
tion aura lieu la veille du premier
tour de la présidentielle. C’est une
formidable opportunité de montrer
que sciences et démocratie forment
un couple inséparable. p
¶
Olivier Berné, astrophysicien, 
chargé de recherche au CNRS, 
Toulouse ; Margaux Calon, 
chargée de médiation scientifi-
que, CNRS, Paris ; Adrien
Jeantet, doctorant en physique 
à l’université Paris-Diderot ;
Patrick Lemaire, biologiste,
directeur de recherche au CNRS, 
fondateur de Sciences en mar-
che, Montpellier ; Emmanuelle
Perez Tisserant, maîtresse de 
conférences en histoire, université 
Toulouse-II-Jean-Jaurès ;
Arnaud Saint-Martin, sociolo-
gue, chargé de recherche au 
CNRS, université Versailles-Saint-
Quentin, au nom du comité 
d’organisation de la Marche pour 
les sciences
Annexe 4 : Tribune initiatrice d l arche pour les S i nces en France
